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Résumé
Cette thèse est consacrée à l'observation multi-longueurs d'onde et à la modélisation despoussières, dans les galaxies naines locales de faible métallicité. Les principales motivationsd'un tel projet sont : (i) l'étude des propriétés des poussières  composition, distribution detaille, etc.  dans des milieux interstellaires de métallicité non solaire (ii) l'étude de distri-butions spectrales d'énergie globales de galaxies naines qui, de par leur précocité chimique,présentent des analogies avec les galaxies primordiales que l'on ne peut pas observer et (iii) l'ob-tention d'informations sur l'évolution chimique de ces galaxies, par l'intermédiaire du  rapportgaz-sur-poussière .Je commence par une étude détaillée des spectres de ces galaxies, en infrarouge moyen,obtenus avec ISO. Les principales caractéristiques spectrales que nous dégageons sont : (i) lafaiblesse de l'émission par les bandes aromatiques, par rapport à ce qui est observé dansles galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles de métallicité normale (ii) la similarité avec lesspectres de régions H ii Galactiques  un continuum raide de très petits grains et des raiesioniques proéminentes. Ensuite, nous étudions les spectres d'un échantillon d'objets très variés galaxies spirales, à ﬂambée de formation d'étoiles, naines et régions H ii  aﬁn de construire undiagramme de rapports de bandes. Les corrélations I(7:7m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/-I(11:3m) et I(8:6m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/I(11:3m) sont, pour la première foisétablies sur un échantillon aussi diversiﬁé. Elles montrent que les galaxies naines occupent unerégion particulière de ce diagramme, diﬀérente de celle occupée par les régions H ii Galactiques,suggérant une diﬀérence de structure des PAHs  ionisation, hydrogénation, taille, etc.La deuxième étape de ce projet est la modélisation de distributions spectrales d'énergiede quatre galaxies naines (He 2-10, II Zw 40, NGC1140, NGC1569), de l'infrarouge au sub-millimétrique. J'ai, pour cela, ajouter à nos propres observations, des données de la littérature.La modélisation se fait de manière cohérente en utilisant des contraintes sur l'émission despoussières, sur le rayonnement stellaire et sur les raies du gaz ionisé. Nous synthétisons lesdistributions spectrales d'énergie de ces galaxies, ainsi que les courbes d'extinction corres-pondantes. Les propriétés que nous sommes capables de dégager sont que : (i) l'émission estdominée par des grains de petite taille (3   4 nm) chauﬀés stochastiquement (ii) la courbed'extinction synthétisée présente des analogies avec celle des nuages de Magellan, au niveaude sa pente, et l'intensité de la bande à 2175Å est plus faible dans trois galaxies sur quatre(iii) toutes nos distributions spectrales d'énergie ont un excès d'émission submillimétriqueque nous attribuons à une composante de poussière très froide, enfouie dans des c÷urs denses,contenant une fraction importante de la masse totale de poussière.Ce manuscrit contient, par ailleurs (i) une présentation des motivations de l'étude desdistributions spectrales d'énergie de galaxies (ii) une decription générale de la manière dont lespropriétés optiques des poussières sont modélisées (iii) une description détaillée de la réductiondes données ISOCAM, et (iv) une description détaillée de l'observation et de la réduction desdonnées, avec les caméras de bolomètres submillimétriques, SCUBA et MAMBO.
xviii Résumé
Mots-clésDistributions spectrales d'énergie : observation, modélisation  Galaxies naines : BCD,dIrr, individuelles (He 2-10, II Zw 40, NGC1140, NGC1569) Milieu interstellaire : ﬂambéede formation d'étoiles, faible métallicité  Poussière : émission, extinction, PAHs  Tech-niques d'observation : infrarouge, submillimétrique, multi-longueurs d'onde.
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Abstract (in English)
This thesis is devoted to the multi-wavelength observations and the modelling of dust, innearby low-metallicity dwarf galaxies. The main motivations of this project are: (i) the studyof dust properties  composition, size distribution, etc.  in non-solar interstellar media (ii) thestudy of global spectral energy distributions of dwarf galaxies which are thought, due to theirchemical youth, to be similar to primordial galaxies that we can not observe and (iii) obtaininginformations about the chemical evolution of these galaxies by studying the gas-to-dust massratio.
I begin with the detailed study of mid-infrared ISO spectra of these galaxies. The mainspectral characteristics that we outline are: (i) the weakness of the aromatic band emission,compared to what is observed in normal starburst galaxies (ii) the similarity with GalacticH ii region spectra  a steep very small grain continuum and proeminent ionic lines. Afterthat, we study the spectra of a more diversiﬁed sample  spiral, starburst, dwarf galaxies andH ii regions  in order to plot the band ratios. The I(7:7m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/-I(11:3m) and I(8:6m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/I(11:3m) correlations are, for theﬁrst time, established on such a large sample. They show that dwarf galaxies occupy aparticular region in this diagram, diﬀerent than the one occupied by Galactic H ii regions,inducing a diﬀerent PAH structure  ionization, hydrogenation, size, etc.The second step of this project is the modelling of the spectral energy distributions of fourdwarf galaxies (He 2-10, II Zw 40, NGC1140, NGC1569), from infrared to submillimeter. Inorder to achieve this goal, I have added, to our own observations, data from the litterature.The modelling is done consistently, using constraints on dust emission, stellar radiation andon ionic lines. We synthesize the spectral energy distributions of these galaxies, as well as thecorresponding extinction curves. The properties that we are able to outline are that: (i) theemission is dominated by small grains (3   4 nm) stochastically heated (ii) the synthesizedextinction curves exhibit some analogies with the magellanic cloud curves, by their slopes, andthe strength of the 2175Å bump is weaker in three of the four galaxies (iii) every spectralenergy distribution have an excess in submillimeter emission that we attribute to a very colddust component, embedded in dense cores, accounting for a large fraction of the total dustmass.
Moreover, this dissertation contains (i) a presentation of the motivations to study galaxyspectral energy distributions (ii) a general description of the way that optical dust propertiesare modeled (iii) a detailed description of ISOCAM data reduction, and (iv) a detailed de-scription of the observation and the data reduction with the submillimeter bolometer arrays,SCUBA and MAMBO.
xx Abstract (in English)
Key words (in English)Dust : emission, extinction, PAHs  Dwarf galaxies : BCD, dIrr, individual (He 2-10,II Zw 40, NGC1140, NGC1569)  Interstellar medium : starburst, low metallicity  Ob-serving techniques : infrared, submillimeter, multi-wavelength  Spectral energy distri-butions : observation, modelling.
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Introduction
L'avènement des premiers observatoires spatiaux  comme IRAS (Beichman, 1988)  etles avancées dans la technologie des détecteurs, au cours de ces vingt dernières années, ontpermis d'étendre progressivement la couverture spectrale du ciel, à des domaines de longueursd'onde jusqu'alors inexplorés. L'une des conséquences de cet essor a été le changement d'ap-proche méthodologique face à un type d'objet donné, en faveur de l'étude  multi-longueursd'onde . De manière générale, la répartition de l'énergie émise, en fonction de la fréquence durayonnement, la  distribution spectrale d'énergie , peut être considérée comme un traceurdes conditions physiques régnant à l'intérieur de la région étudiée. Pouvoir l'interpréter, sansambiguïté, est l'un des enjeux de la physique des galaxies.En eﬀet, l'absorption du rayonnement stellaire et sa réémission par la poussière, dansl'infrarouge, est un mécanisme fondamental contrôlant le chauﬀage et le refroidissement dumilieu interstellaire (Tielens & Hollenbach, 1985a, par exemple). La distribution spectraled'énergie d'une galaxie contient des informations, à la fois sur l'activité de formation d'étoilesdu milieu, comme les populations stellaires, leur âge, la fonction de masse initiale ; sur la mé-tallicité, les propriétés des poussières  l'abondance, les propriétés optiques, la distributionde taille des grains  et leur répartition spatiale. L'interprétation rigoureuse des distributionsspectrales d'énergie passe par la connaissance détaillée de ces propriétés macroscopiques etmicroscopiques. D'autre part, une fois connues ces propriétés, il est possible d'en déduire leslois d'extinction des milieux. L'omniprésence de la poussière rend le problème délicat du dérou-gissement des observations particulièrement gênant. Les hypothèses grossières, habituellementfaites, reﬂètent notre manque de connaissance dans ce domaine et soumettent certains résultatsà caution.Il existe toutefois plusieurs modèles synthétisant les propriétés des grains. Ils reposenttous, à quelques variantes près, sur les mêmes principes physiques, les mêmes composantesde poussière et le même type de contraintes fournies par les observations. Le plus récent(Zubko et al., 2004) reproduit l'extinction, l'émission et l'abondance de certains éléments lourdspiégés dans les grains. Ces modèles adoptent un traitement relativement sophistiqué, mais sontexclusivement contraints par des données Galactiques. Leur application à des environnementsde métallicité non solaire n'est, par conséquent, pas immédiate.Pourtant, l'étude du  fond infrarouge extragalactique  nécessite la capacité de modéliserde tels environnements. Ce fond est l'émission diﬀuse intégrée des galaxies présentes sur laligne de visée. Celui-ci recèle des informations sur la nature des objets qui le composent. Samesure permet de contraindre l'histoire de formation d'étoiles dans l'univers, l'évolution desgalaxies, ainsi que la contribution relative des deux principales sources d'énergies : nucléaire etgravitationnelle (Dwek et al., 1998, par exemple). Il faut disposer de modèles de distributionsspectrales d'énergie, validés sur des galaxies locales, aﬁn de décomposer convenablement cefond.D'un autre point de vue, ces sources constituent aussi une contamination. Depuis les pre-
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mières observations du spectre du rayonnement fossile, par COBE (Mather et al., 1990 ; Smootet al., 1992), il est devenu crucial de quantiﬁer cette dernière. La ﬁabilité des données cosmolo-giques  en particulier, celles concernant les anisotropies  dépend de la précision avec laquelleles distributions spectrales d'énergie de ces sources et de l'émission diﬀuse Galactique sontsoustraites. Cet eﬀet était présent dans les cartes obtenues par le satellite WMAP (Bennettet al., 2003), il sera capital de le comprendre aﬁn de le soustraire précisément, pour la futuremission spatiale, PLANCK (Tauber, 2000), qui devrait être lancée en 2007. L'enjeu de cesmesures est de contraindre les paramètres cosmologiques, aﬁn de poser les bases d'un modèlestandard.Il est donc important d'étudier les distributions spectrales d'énergie de galaxies autres quela Voie Lactée.Les galaxies naines de l'univers local constituent d'intéressants laboratoires pour étudierla formation d'étoiles (Hunter & Gallagher, 1989). En eﬀet, ce sont des systèmes relativementsimples, dépourvus d'onde de densité et parfois isolés. Leur milieu interstellaire semble, deplus, chimiquement peu évolué, analogue en cela à celui des galaxies primordiales (Kunth &Östlin, 2000). Leur proximité les rend accessibles aux télescopes actuels, même dans le régimede longueurs d'onde allant de l'infrarouge au millimétrique, diﬃcilement accessible depuis lesol, régime où les poussières émettent.De nombreux observatoires, couvrant la quasi-totalité de ce domaine spectral seront misen service prochainement et fourniront des données d'une sensibilité et d'une résolution jus-qu'alors inégalée. Tout d'abord, parmi les missions spatiales, Astro-F (2004) observera entre1.8 et 200 m et Herschel (2007) entre 60 et 670 m; plus tard, le JWST (2011) couvrirale domaine allant de 0.6 à 28 m. Le télescope embarqué à bord d'un avion, SOFIA (2005)opérera entre 5 et 300 m; les antennes du réseau millimétrique ALMA (0:35 10 mm) serontprogressivement mises en service entre 2007 et 2012. Le satellite Spitzer/SIRTF (3  180 m)a, quant à lui, déjà été lancé avec succès, au mois d'août 2003.C'est dans ce contexte, prometteur par la diversité des données qui s'apprêtent à aueret, par là même, nécessitant une importante préparation, que s'inscrit mon travail de thèse.Il s'agissait de se concentrer sur un échantillon de galaxies naines proches, à ﬂambée de for-mation d'étoiles, pour lesquelles la distribution spectrale d'énergie infrarouge-millimétriqueest relativement bien échantillonnée, par des observations de notre cru, ou reportées dans lalittérature. J'ai tiré proﬁt de la richesse de la base de données ISO, en étendant ponctuelle-ment mon étude à d'autres classes d'objets, aﬁn d'examiner plus en détail les dépendances,en fonction des conditions physiques. Ce travail m'a permis de poser des contraintes sur lespropriétés des poussières, dans mon échantillon de galaxies, de modéliser leurs distributionsspectrales d'énergie et de mettre en garde contre certains préjugés qui pourraient conduire àdes interprétations erronées des futures observations.
  Ce mémoire est séparé en trois grandes parties. La première est une présentation didac-tique des objets et des processus physiques sous-jacents à ma thèse. Les deux autres partiescontiennent le compte-rendu du travail de recherche que j'ai eﬀectué au cours de ces troisannées. J'ai fait le choix d'un exposé linéaire dont certains passages techniques peuvent éven-tuellement être sautés. J'ai préféré les présenter au fur et à mesure, pour des raisons decontinuité, et aﬁn de ne pas reléguer en annexe des pans entiers de mon activité.La première partie, sous le titre  Les distributions spectrales d'énergie de galaxies , pose
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la problématique de cette thèse. Son premier chapitre illustre les motivations de cette étude,en reliant les composantes spectrales aux constituants physiques, et le second chapitre, plustechnique, discute les bases de la modélisation des poussières. La deuxième partie présenteles spectres de quelques galaxies naines, en infrarouge moyen. Elle traite principalement des PAHs . Cette étude a été étendue à un échantillon plus grand, pour comparer nos galaxies àd'autres types d'objets. C'était la première étape de ce projet, dans l'ordre logique, cependantles aléas de la recherche en ont fait la deuxième, dans l'ordre chronologique. Enﬁn, la troisièmepartie, présente la modélisation des distributions spectrales d'énergie, de l'ultraviolet au mil-limétrique, de quatre galaxies naines proches, ainsi que les contraintes sur les propriétés despoussières que nous avons été capables de poser  cette partie se concentre essentiellement surles grains solides.
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A.1 Le milieu interstellaire des galaxiesUne galaxie est composée d'un hypothétique halo de matière noire, d'étoiles et de matièreinterstellaire. D'un point de vue dynamique, les étoiles peuvent être considérées comme unecomposante non collisionnelle, et le milieu interstellaire, comme une composante dissipative,multi-phasée. Ce milieu interstellaire comporte lui-même deux constituants, bien mélangés : legaz et la poussière. Il se présente, très schématiquement, sous diﬀérentes phases, caractériséespar l'état dans lequel se trouve majoritairement l'hydrogène  ionisé, atomique ou moléculaire.
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En eﬀet, l'hydrogène constitue 70% de la masse du gaz interstellaire, l'hélium, 28% et les autreséléments seulement 2%, dans le cas d'un milieu de métallicité solaire. La poussière, quant àelle, ne représente qu'environ 1% de la masse du milieu interstellaire, dans notre galaxie, mais30% de l'énergie rayonnée.
A.1.1 Les diﬀérentes phases du milieu interstellaireIl existe, au sein d'une même galaxie, des régions dans lesquelles règnent des conditionsphysiques  densité, température, degré d'ionisation  très diﬀérentes, pouvant aller d'unextrême à l'autre. Les propriétés des grains, qui seront discutées au chapitre B de cette partie,dépendent intimement de ces conditions.Prenons pour exemple le milieu interstellaire de notre galaxie, la Voie Lactée. Celle-ci estune spirale ordinaire dont le disque a un rayon d'environ 20 kpc. Sa luminosité est à peu près 41010 L et sa masse apparente est de l'ordre de 1011M  si l'on inclut le halo de matière noire,la masse dépasse probablement 1012M. Le tableau A.1 contient les ordres de grandeur desdensités, températures, facteurs de remplissage en volume et masses des diﬀérentes phases quiseront détaillés dans les sections suivantes. La dénomination que j'ai choisi d'utiliser est celleemployée par Lequeux (2002). Je la conserverai jusqu'au bout pour rester cohérent. Il s'agitd'une classiﬁcation très schématique, les propriétés du milieu interstellaire étant distribuéescontinûment.
ng [cm 3] Tg [K] v Mg [109M]Milieu ionisé (H ii) Chaud ' 0:003 ' 106 ' 50% ?Régions H ii 1$ 105 ' 104 ? ' 0:1Diﬀus ' 0:3 ' 8 000 ' 10% ' 1Milieu atomique (H i) Tiède ' 0:5 ' 8 000 ' 40% ' 1:4Froid ' 50 ' 80 ' 2% ' 2:2Nuages moléculaires (H2) & 300 ' 10 ' 1% ' 3:5
Tableau A.1:Composantes du milieu interstellaire dans la Galaxie, extrait de Tielens (1995).Notations : ng est la densité moyenne du gaz, Tg, sa température moyenne, v, le facteur de remplis-sage en volume, et Mg, la masse totale de la phase considérée.
Une phase chaude et très ténue (le milieu ionisé chaud) est supposée remplir une grandefraction du milieu interstellaire. Cependant, l'essentiel de la masse est dans le milieu neutre atomique et moléculaire  qui est, par déﬁnition, celui dans lequel il n'y a pas de photonsd'énergie supérieure à la discontinuité de Lyman de l'hydrogène. La distinction observation-nelle entre milieu atomique tiède et milieu ionisé diﬀus est peu claire. Il y a deux types demilieux internuages qui diﬀérent par leur degré d'ionisation. L'origine et la relation entre cesnuages, ainsi que leurs sources d'énergie et d'ionisation sont des questions fondamentales,encore débattues.Les diﬀérentes phases qui vont être décrites ne sont pas ﬁgées. La matière interstellaire estéchangée entre celles-ci, en suivant un cycle.
A.1.1.1 La phase ioniséeLa phase ionisée du milieu interstellaire regroupe trois types de régions distincts : le gazchaud, les régions H ii et le gaz diﬀus.
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Le milieu ionisé chaud provient probablement des restes de supernovae et des bulles (McKee& Ostriker, 1977). Il est très diﬀus et sa température est élevée car son taux de refroi-dissement est petit, comparé au taux d'explosion des supernovae (McKee & Ostriker,1977). Il est chauﬀé par leurs ondes de choc et se refoidit en émettant principalement desrayons X. Cette émission X consiste en un continuum et des raies en émission d'élémentstrès fortement ionisés, comme Ovii ou même Oviii (Lequeux, 2002). On y observeégalement des raies ioniques en absorption.Les régions H ii sont localisées autour des associations d'étoiles OB. Celles-ci créent un frontd'ionisation qui s'expand dans le milieu interstellaire. Les régions H ii sont donc intime-ment reliées à la formation d'étoiles. En particulier, dans les galaxies spirales, elles sontconcentrées le long des bras. Leur principale source de chauﬀage est la photoionisationde l'hydrogène. Elles se refroidissent à toutes les longueurs d'onde, de l'ultraviolet auxondes radio. Tout d'abord, l'émission continue radio thermique libre-libre  rayonnementde freinage  y est très intense (Osterbrock, 1989). Un rayonnement continu libre-lié, pro-venant des diﬀérentes discontinuités de Balmer, Paschen, etc. de l'atome d'hydrogène yest également observé. Ensuite, on y trouve des raies de recombinaison, la principaleétant H, et des raies interdites  par exemple, les transitions de strucutre ﬁne de O iii,dans l'infrarouge lointain. Enﬁn, les poussières rayonnent signiﬁcativement dans les ré-gions H ii. Le continuum stellaire est diﬀusé par les grains dans l'ultraviolet, mais aussi,absorbé et réémis en un continuum thermique, dans l'infrarouge moyen et lointain.Le milieu ionisé diﬀus peut provenir de fuites des régions H ii ou de l'ionisation du gazneutre par le rayonnement ultraviolet d'étoiles chaudes isolées, entre autres (Lequeux,2002). Contrairement aux régions H ii, il occupe un volume très important (tableau A.1).Les mécanismes de chauﬀage et de refroidissement sont identiques à ceux des régions H ii,cependant les raies de recombinaison  en particulier H  et de structure ﬁne sont cellesqui nous renseignent le mieux sur les conditions physiques de cette composante.
A.1.1.2 La phase atomiqueCette composante est, la plus importante du milieu interstellaire, en masse, dans la plupartdes galaxies, le H i s'étend bien au delà du rayon optique (Combes et al., 1991). Cette phase estscindée en un milieu froid de nuages relativement denses, et un milieu internuage plus chaud etténu (tableau A.1). Le chauﬀage se fait essentiellement par eﬀet photoélectrique sur les grains(Tielens & Hollenbach, 1985a). Schématiquement, l'absorption d'un photon ultraviolet par ungrain a pour eﬀet de lui arracher un électron qui va aller chauﬀer le gaz, par collision. Legaz neutre est cartographié par la raie de structure hyperﬁne [H i] 21 cm. Cette raie permetde mesurer, la masse, la distribution et la cinétique du gaz. On observe également des raiesde structure ﬁne dans l'infrarouge lointain (Tielens, 1995), dont les raies [C ii] 158m et[O i] 63m par lesquelles ce gaz se refroidit principalement. Ces raies ont été observées parle Kuiper Airborne Observatory (KAO) (Stacey et al., 1991 ; Madden et al., 1992) et parISOLWS (Luhman et al., 2003 ; Compiègne et al., 2005), dans plusieurs galaxies. Enﬁn, denombreuses raies d'absorption interstellaires sont observées dans le spectre visible d'étoiles.Elles proviennent de l'absorption par la phase froide uniquement  la phase tiède est tropténue.La structure de la composante froide du milieu interstellaire neutre est fractale et pourraitêtre dominée par la turbulence  la composante tiède est plus uniforme. Elle constitue, enparticulier, les enveloppes des nuages moléculaires. La raie [H i] 21 cm montre des trous enH i qui semblent également vides de gaz moléculaire. Ce sont des coquilles dont la distribution
F. Galliano Version ﬁnale
10 Chapitre A. Le milieu interstellaire, des galaxies proches aux galaxies lointaines
est corrélée avec celle des régions H ii, donc avec la formation d'étoiles.
A.1.1.3 La phase moléculaireLa phase moléculaire est constituée de nuages denses (tableau A.1). Ces nuages ont unestructure fractale, turbulente, la plupart sont regroupés en complexes de masse 103   106M(Falgarone, 2002). C'est là, exclusivement, que se forment les étoiles, par condensation eteﬀondrement gravitationnel, après fragmentation. Le rayonnement photodissociant pénétrantfaiblement, les molécules peuvent survivre. On connaît actuellement plus de 120 moléculesdans le milieu interstellaire et dans les enveloppes circumstellaires d'étoiles froides. Celles quel'on observe préférentiellement sont CO, CH, CH+, CN, OH, NH3 et H2O (Lequeux, 2002). Lamolécule H2 est de loin la plus abondante, cependant elle est diﬃcilement observable. En eﬀet,(i) H2 est symmétrique, n'a pas de moment dipolaire et est donc quasiment inobservable par sesraies de rotation  ISO a tout de même observé certaines raies en infrarouge moyen (Rosenthalet al., 2000, par exemple)  (ii) pour la même raison, ses raies de vibration sont très faibles(iii) les transitions électroniques sont surtout observées sur la ligne de visée d'étoiles chaudes.On observe la composante moléculaire essentiellement par les raies rotationnelles de CO, dansle domaine submillimétrique. Les rayons cosmiques contribuent de manière signiﬁcative auchauﬀage de ces régions. Le refroidissement se fait principalement par les raies rotationnellesde CO et par l'émission de la poussière dans l'infrarouge lointain et le submillimétrique.La détermination de la masse de gaz moléculaire à partir des raies de CO n'est pas directe.Le facteur de conversion utilisé est :
XCO = I(CO)N(H2) ; (A.1)où I(CO) est l'intensité de l'émission de CO, déterminée à partir d'un mode donné  CO(1!0), CO(2! 1), CO(3! 2), etc.  etN(H2) est la densité de colonne de l'hydrogène moléculaireque l'on veut déterminer. Ce facteur a été calibré sur des nuages froids du disque de la Galaxie.XCO semble dépendre fortement de la densité, de la température  ce qui fait que l'on surestimela masse de H2 dans les galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles  et de la métallicité (Wilson,1995 ; Israel, 1997 ; Hüttemeister, 2001). Lorsque l'écrantage par la poussière est faible  commedans les galaxies naines  les régions dans lesquelles CO est photodissocié, mais H2 ne l'estpas, ont un facteur de remplissage plus important, puisque le potentiel de photodissociation deCO est inférieur à celui de H2 (Madden, 2000, par exemple, et section A.1.2). On sous-estimedonc la masse de H2. La géométrie du milieu peut rendre cet eﬀet important. D'autre part,CO est particulièrement aﬀectée par la déﬁcience en éléments lourds (Combes et al., 1991, parexemple). Enﬁn, les transitions rotationnelles de CO ne sont habituellement pas optiquementminces. De manière générale, on sous-estime fortement la masse de gaz moléculaire dans lesgalaxies de faible métallicité.
A.1.2 Les régions de photodissociationLe terme de  région de photodissociation  regroupe les régions essentiellement neutres dumilieu interstellaire, dans lesquelles le chauﬀage et la chimie sont régulées par des photons dansl'ultraviolet lointain, d'énergie 6 eV . h . 13:6 eV (Hollenbach & Tielens, 1999, pour unerevue). Ces régions n'englobent pas exclusivement la phase atomique. 90% de la masse de gazmoléculaire est dans les régions de photodissociation, puisque les photons ultraviolets dominentle chauﬀage et la composition chimique des nuages dont AV . 4 (Tielens, 1995). L'essentiel durayonnement non-stellaire infrarouge, et l'émission submillimétrique et millimétrique du CO
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des galaxies provient de ces régions de photodissociation. L'essentiel de la masse de gaz et depoussière se trouve dans ces régions. Les spectres de ces régions peuvent permettre de remonterà des informations comme la densité du gaz, le facteur de remplissage, la structure du milieu,les abondances des éléments lourds, à l'aide de modèles (Tielens & Hollenbach, 1985a,b ; vanDishoeck & Black, 1988 ; Le Bourlot et al., 1993 ; Kaufman et al., 1999). Les processus dechauﬀage et de refroidissement sont ceux qui ont été décrits dans la section A.1.1.2. Les raies[C ii] 158m et [O i] 63m y sont très intenses, de même que les raies de H2 et de CO.Le chauﬀage du gaz par eﬀet photoélectrique sur les grains domine les autres processus dontl'excitation de H2 par le rayonnement ultraviolet lointain et la formation de H2 sur les grains.
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Figure A.1: Schéma d'une région de photodissociation inspiré de Hollenbach & Tielens (1999).Elle s'étend de l'interface avec la région H ii jusqu'à la zone où O2 n'est plus appréciablement photodis-socié. La géométrie sphérique est une idéalisation. Les photons UV proviennent d'étoiles chaudes. Lescoquilles successives marquent les transitions entre diﬀérents degrés d'ionisation des espèces chimiquesconsidérées.La ﬁgure A.1 représente la structure simpliﬁée d'une région de photodissociation. Dans
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la réalité, la géométrie de l'interface entre le gaz ionisé et le nuage atomique est beaucoupplus complexe. Les photons du continuum Lyman sont tous absorbés avant de pénétrer dansla région de photodissociation. Ce front d'ionisation est typiquement l'interface entre unerégion H ii et un nuage atomique dense. Ensuite les photons ultraviolets se propagent jusqu'àatténuation totale, là où O2 est complètement recombinée. Au delà on entre dans le nuagemoléculaire dense qui n'est plus une région de photodissociation.
A.1.3 L'enrichissement du milieu interstellaireBien que comptant pour une faible part du milieu interstellaire, les éléments lourds ont unrôle important. On note habituellement X, la fraction de masse d'hydrogène, Y , celle d'hélium,et Z, celle des autres éléments, improprement appelés les  métaux . On a ainsi :
X + Y + Z = 1: (A.2)
Z est la  métallicité  d'un système. La valeur primordiale  immédiatement après le big-bang  et celle du système solaire, de ces fractions de masse, sont (références données parPagel, 1997) : 8<: Xprimordial ' 0:76Yprimordial ' 0:24Zprimordial ' 0:00 =)
8<: X ' 0:70Y ' 0:28Z ' 0:02: (A.3)Les équations (A.3) montrent que la quantité d'hydrogène dans l'univers a tendance àdiminuer, avec le temps. Celui-ci est transformé en éléments lourds par la nucléosynthèsestellaire. Ces derniers sont expulsés par les vents stellaires et les supernovae. La masse d'héliumaugmente, quant à elle, faiblement (' 20%).
A.1.3.1 Les mesures de métallicitéUne déﬁnition idéale de la métallicité serait :  la fraction de matière baryonique qui aété convertie en éléments lourds par la nucléosynthèse stellaire  (Kunth & Östlin, 2000). Enpratique, cette quantité est diﬃcilement mesurable. Il peut y avoir des gradients de métallicitéimportants, au sein d'une même galaxie, selon les régions et selon les composantes  étoiles,phases du gaz, etc. La métallicité de la galaxie naine bleue compacte, He 2-10, par exemple,estimée à partir de spectroscopie optique, dans diﬀérentes régions, varie entre Z ' 1=7Zet Z ' 1=2Z (Vacca & Conti, 1992), à partir de spectroscopie optique globale, Z ' 1Z(Kobulnicky et al., 1999), et, à partir de spectroscopie infrarouge moyen, Z ' 2Z (Becket al., 1997).Très schématiquement, on peut estimer la métallicité du gaz ionisé, du gaz neutre ou desétoiles. La métallicité est toujours le rapport d'un élément lourd à l'hydrogène  elle est souventexprimée en 12 + log(O=H) ou 106[O=H]. La métallicité du gaz moléculaire n'est pas raison-nablement mesurable, en raison de la dépendance mal connue du facteur XCO (équation A.1)en fonction de celle-ci.Idéalement, une mesure de métallicité se fait en spectroscopie, sur plusieurs raies, en émis-sion ou en absorption. On a besoin de connaître la température et la densité électronique pour,à partir d'une intensité de raie, déduire la densité de colonne d'un élément. Ces quantités sontparfois inconnues, il faut alors utiliser des relations semi-empiriques pour les déterminer (Pa-gel, 1997). Les déterminations les plus aisées se font dans les régions H ii. On peut aussi leseﬀectuer sur les nébuleuses planétaires, ou sur des étoiles individuelles, lorsque l'on peut les
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séparer, c'est à dire, dans les galaxies les plus proches. L'absorption par le gaz neutre est égale-ment utilisée, dans les DLA, ou dans certaines galaxies proches, comme I Zw 18, dans laquelleKunth et al. (1994) ont mesuré l'abondance d'oxygène et de silicium, par cette méthode.On peut construire un diagramme couleur-magnitude, à partir de photométrie stellaire,lorsque l'on peut résoudre des étoiles individuelles. Le tracé d'un type d'étoile dans ce dia-gramme comporte des informations sur sa métallicité. Cependant les tracés des étoiles les plussous-métalliques diﬀèrent sensiblement d'un modèle à l'autre, car il n'y a pas de tels étoiles dansl'environnement solaire, que l'on pourrait utiliser pour les calibrer. Enﬁn, lorsque les méthodesénoncées précédemment ne sont pas applicables, par manque d'observables, on peut intégrerle rayonnement d'une galaxie entière. Ce rayonnement intégré peut être interprété grâce àdes modèles de synthèse stellaire évolutive, comme PÉGASE (Fioc & Rocca-Volmerange, 1997,cf chapitre G), par exemple. Toutefois, si l'on ne dispose pas d'informations sur l'histoire deformation d'étoiles de la galaxie et sur la fonction de masse initiale, on se heurte à la célèbre dégénerescence âge-métallicité .
A.1.3.2 Les déﬁciences en éléments lourdsLes poussières se forment à partir des espèces chimiques contenues dans le milieu inter-stellaire. Une partie des éléments lourds est utilisée pour former les grains. Il y a donc unedéﬁcience  appelée aussi  déplétion   propre à chaque élément dans la phase gazeuse, parrapport à son abondance totale. L'une des diﬃcultés est d'obtenir une estimation ﬁable deces abondances totales, appelées  abondances cosmiques , aﬁn de remonter à la quantitéd'éléments lourds disponibles.
 C N O Mg Si FeN 6 7 8 12 14 26Tc (K) 75 120 180 1340 1311 1336[=106H] 390 100 85 22 545 100 35 5 34 4 28 5[=106H]?B 190 80 65 34 350 130 23 7 19 9 29 18[=106H]gaz 108 16 75 4 319 14 ' 0 ' 0 ' 0[=106H]grain/ 280 100 10 22 230 100 35 5 34 4 28 5[=106H]grain/?B 80 80 0 35 30 130 23 7 19 9 29 18
Tableau A.2: Abondance et déplétion des principaux éléments entrant dans la composi-tion des grains. La plupart des lignes de ce tableau provient d'une compilation faite par Zubko et al.(2004). L'abondance du C dans la phase gazeuse varie fortement d'un auteur à l'autre. Notations : désigne les éléments chimiques. N est le numéro atomique de l'élément . Tc est la températurede condensation, à l'équilibre thermique et chimique appropriée pour la nébuleuse solaire avec unepression de gaz initiale de 10 4 bar, donnée par Lequeux (2002). =106H est le nombre d'atomes del'élément , par million d'atomes d'hydrogène.
Les abondances cosmiques étaient, il y a quelques années encore, les abondances solaires(météoritiques). Il semblerait que les étoiles jeunes  de type B, F, G  permettent une esti-mation plus ﬁable de ces abondances (Snow & Witt, 1996 ; Savage & Sembach, 1996 ; Soﬁa &Meyer, 2001). Le tableau A.2 donne les abondances, dans la Galaxie, des principaux élémentsentrant dans la composition dans grains. =106H est le nombre d'atomes de l'élément  parmillion d'atomes d'hydrogène. Nous avons : (i) les abondances solaires, [=106H], (ii) lesabondances  cosmiques , mesurées sur des étoiles B, [=106H]?B (iii) les abondances dans laphase gazeuse, [=106H]gaz. La déplétion est la diﬀérence entre l'abondance cosmique (solaire
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ou étoiles B) et l'abondance dans la phase gazeuse : [=106H]grain/ = [=106H]   [=106H]gaz[=106H]grain/?B = [=106H]?B   [=106H]gaz: (A.4)La comparaison des deux dernières lignes du tableau A.2 montre que les deux évaluations sonttrès diﬀérentes, et ces valeurs, très incertaines. Il semble que les étoiles B aient tendance àsous-estimer les abondances.





Évolution de la poussière
Milieu interstellaire
Évolution stellaire
Étoile AGB Formation stellaire
Nuage moléculaire
Figure A.2: Cycle de vie de la poussière interstellaire, inspiré de Jones (2004).
Le cycle de vie de la poussière est intimement lié à celui des étoiles. La ﬁgure A.2 sché-matise la formation, l'évolution et la destruction des grains à travers le milieu interstellaire.
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La poussière se forme dans les environnements circumstellaires  la poussière d'étoiles,  star-dust   mais aussi dans le milieu interstellaire. Les enveloppes des étoiles de masse moyenne(1:5   8M), en ﬁn d'évolution, les  AGBs , présentent les conditions requises. Ces étoilessont soit riches en oxygène ([O]=[C] > 1), soit carbonées ([O]=[C] < 1). Les étoiles riches en O  étoiles M, IR/OH, supergéantes  ont un spectre comportantdes signatures de silicates amorphes, et aussi cristallins. Les étoiles carbonées ont un spectre révélant des grains de SiC et de carbone amorphehydrogéné.Le tableau A.3 donne les taux de formation des grains par les diﬀérentes sources.
Source Contribution Types de grain formés(10 6M kpc 2 an 1)Géantes M ' 3 silicatesÉtoiles OH/IR radio ' 3 silicatesÉtoiles C ' 2 SiC  carbonés  PAHsÉtoiles supergéantes ' 0:2 silicatesNovae ?' 0:003  0:2 silicates  carbonésNébuleuses planétaires ' 0:03 carbonés  PAHsÉtoiles Wolf-Rayet ' 0:03 carbonés  PAHsSupernovae de type II ?' 0:15  14 silicates  carbonésSupernovae de type Ia ?' 0:03  2:3 silicates  carbonés
Tableau A.3: Sites de production des grains, dans la Galaxie, d'après Jones (1997) et Joneset al. (1997).
Dans le milieu interstellaire, la poussière est soumise, à la fois, à (Jones, 1997) : des eﬀets constructifs, comme la nucléation, la condensation, l'accrétion et la coagulation,dans les régions les plus denses, qui sont les enveloppes circumstellaires et les nuagesmoléculaires ; des eﬀets destructifs, comme l'érosion par les collisions avec des atomes du gaz, la désag-grégation, la fragmentation et la vaporisation par les collisions grain-grain énergétiques,dans le gaz de faible densité, lorsque la poussière est exposée aux ondes de choc dessupernovae ou aux vents stellaires.Dans le milieu interstellaire, les silicates cristallins disparaissent. Cette amorphisation estprobablement due aux chocs et aux rayons cosmiques (Demyk et al., 2001 ; Carrez et al.,2002). La vaporisation et l'érosion des grains, dans les chocs, a pour eﬀet de transférer de lamasse de poussière dans la phase gazeuse. La fragmentation et la desaggrégation modiﬁent,quant à elles, la distribution de taille. Dans les régions froides, des atomes du gaz vont secondenser sur les grains pour former des manteaux, et les grains les plus petits être accrétéspar les plus gros.Le temps de vie des grains, dans la Galaxie, dépend de leur composition, mais surtout deleur taille. Le temps de vie moyen est limité principalement par l'érosion des grains dans leschocs. Il est estimé à tvie ' 5108 ans (Jones et al., 1996), alors que le temps de formation esttformation ' 3  109 ans (Jones, 2004, par exemple). Cependant, lorsque l'on prend en comptel'accrétion de matériau et la coagulation dans le milieu interstellaire, il semble que l'on arriveà un équilibre (Dwek, 1998).
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A.2 Des distributions spectrales d'énergie aux conditionsphysiquesJ'ai passé en revue la composition du milieu interstellaire, je vais maintenant parler dela manière dont les diﬀérentes phases contribuent au rayonnement électromagnétique émispar une galaxie. La dépendance en longueur d'onde de ce rayonnement électromagnétique,la  distribution spectrale d'énergie , permet, dans une certaine mesure, de remonter auxconditions physiques régnant dans ces galaxies.
A.2.1 Le champ de rayonnement interstellaireUn champ de rayonnement interstellaire baigne le milieu interstellaire d'une galaxie. Il aplusieurs origines et varie fortement d'une région à l'autre. L'opacité du milieu interstellaireproduit une extinction modiﬁant ce rayonnement.
A.2.1.1 Les composantes du champ de rayonnement
Figure A.3: Le champ de rayonnement interstellaire dans la Galaxie. C'est une illustrationde l'équation (A.5) avec  = 1 et une densité de colonne de poussière typique du milieu interstellaire.La composante  CMB   pour  Cosmic Microwave Background   correspond au rayonnementfossile. Notations :  est la fréquence, , la longueur d'onde et I l'intensité monochromatique.
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Le champ de rayonnement interstellaire qui baigne la Galaxie a été modélisé par Mathiset al. (1983). Il comporte trois composantes principales. La ﬁgure A.3 en donne un exemple.Sa densité de ﬂux, u = 4=c I , peut s'écrire :
u =  u? + upoussière + 4c B(TCMB); (A.5)où u? est la densité de ﬂux émise par les étoiles, upoussière , celle émise par la poussière, et ledernier terme est l'émission du rayonnement fossile. Celui-ci émet comme un corps noir :
B(T ) = 2h3c2 1exp(h=kT )  1 : (A.6)Le facteur  permet d'ajuster l'intensité de l'émission stellaire, selon les environnements.  = 1pour le milieu interstellaire local.Les étoiles sont la source de rayonnement, dans la plupart des galaxies auxquelles nous nousintéressons dans cette thèse. Elles émettent principalement depuis l'ultraviolet jusqu'àl'infrarouge proche. Le champ de rayonnement interstellaire d'une galaxie peut toutefoisêtre dominé par l'énergie d'origine gravitationnelle, dans le cas d'un noyau actif. Lemaximum local en émission, centré aux alentours de 0:15m, est dû aux étoiles jeunes,d'âge quelques 106 ans. Quant à l'émission dont le pic se situe vers 0:5m, elle est due auxétoiles plus évoluées, d'âge quelques 108  109 ans. Mathis et al. (1983) avaient modélisécette composante en scindant la densité de ﬂux, u? , en un spectre ultraviolet d'étoilesjeunes et trois corps noirs de températures et de poids diﬀérents, censés représenter lesprincipales populations stellaires du disque et les géantes rouges.La poussière ne produit pas de rayonnement, elle réémet et diﬀuse le rayonnement desétoiles. Elle comporte elle-même plusieurs composantes dont nous parlerons en détailau chapitre B. De manière générale, l'émission sous forme de bandes dans l'infrarougemoyen, appelées  bandes aromatiques , est vraissemblablement produite par de grossesmolécules, les  hydrocarbures aromatiques polycycliques . L'émission continue ther-mique dans l'infrarouge proche et lointain provient de grains classiques, silicatés oucarbonés, dont la taille peut varier d'environ 0:1 nm à quelques 0:1m.Une composante extragalactique provient essentiellement du rayonnement fossile. Celui-ci correspond au troisième terme de l'équation (A.5). C'est un rayonnement isotroped'origine cosmologique dont le comportement spectral est un corps noir à TCMB = 2:726K(Mather et al., 1994). Il assure, en particulier, aux grains de poussière une températureminimale dans les régions profondément enfouies, où seul le rayonnement à grande lon-gueur d'onde pénètre.
Note Technique :
Les composantes stellaire et poussiéreuse de la ﬁgure A.3 sont celles du modèle de Désertet al. (1990). J'ai pris une densité de colonne typique NH = 31025m 2 pour l'émission despoussières. La composante  CMB  (rayonnement fossile) est un corps noir de températureTCMB = 2:726K (Mather et al., 1994). Ce champ de rayonnement est évidemment simpliﬁé :le fond infrarouge extragalactique est supposé négligeable par rapport au rayonnement fossileet les raies du gaz n'ont pas été reportées, entre autres.
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Figure A.4: Courbe d'extinction interstellaire de l'ultraviolet lointain au millimétrique,d'après Mathis (1990), les bandes de silicates étant celles de Dudley & Wynn-Williams (1997).C'est une moyenne sur le milieu interstellaire diﬀus. Je l'ai normalisée à hNH=E(B   V )i = 5:8 1025 atomesm 2mag 1 (Bohlin et al., 1978). Notations :  est la longueur d'onde, A est l'amplitudede l'extinction à la longueur d'onde  et NH est la densité de colonne.
A.2.1.2 L'extinction interstellaireLes grains de poussière interstellaires absorbent, diﬀusent et réémettent le rayonnementà l'intérieur d'une galaxie. La loi d'extinction interstellaire  la variation de l'extinction avecla longueur d'onde  comme celle présentée à la ﬁgure A.4 (Mathis, 1990 ; Dudley & Wynn-Williams, 1997), prend en compte la contribution de grains de tailles et de compositionschimiques diﬀérentes. Elle présente de très fortes variations selon les conditions physiquesdes environnements considérés. Je discuterai l'interaction des grains avec le rayonnement à lasection B.1.La ﬁgure A.4, montre que le milieu interstellaire est plus opaque aux photons ultravioletsqu'aux infrarouges. C'est la raison pour laquelle, l'extinction par les grains est aussi appelée rougissement . Les mesures de ﬂux astrophysiques sont donc plus aﬀectées par la pous-sière en ultraviolet-optique, où il est essentiel de dérougir correctement les observations, qu'eninfrarouge-millimétrique où, à l'exception des sources profondément enfouies, ce problème estsecondaire. Outre cette décroissance de l'extinction avec la longueur d'onde, on peut remar-quer sur la ﬁgure A.4 qu'il y a une bande a 2175Å, attribuée à des petits grains carbonés etdeux bandes à 9:7m et 18m attribuées aux silicates.
Version ﬁnale F. Galliano
A.2 Des distributions spectrales d'énergie aux conditions physiques 19
Figure A.5: Courbes d'extinctions dans le domaine optique/ultraviolet pour la Galaxie etles nuages de Magellan. Notations : la Galaxie (Seaton, 1979) est la courbe en trait plein, la courbedu grand nuage de Magellan, qui est la moyenne de Koornneef & Code (1981) et Nandy et al. (1981),est en tirets, et une courbe du petit nuage de Magellan (Prevot et al., 1984) est en pointillés.
La courbe en trait plein de la ﬁgure A.5 montre un grossissement de la partie optique-ultraviolet de la ﬁgure A.4. J'y ai superposé deux courbes, observées sur diﬀérentes lignes devisée, à l'intérieur des nuages de Magellan (Koornneef & Code, 1981 ; Nandy et al., 1981 ;Prevot et al., 1984), qui sont des galaxies naines, satellites de notre Galaxie. Ce sont desenvironnements de faible métallicité. Les trois courbes sont relativement similaires dans lapartie optique, mais divergent dans l'ultraviolet (Pei, 1992 ; Weingartner & Draine, 2001). Enparticulier, la bande à 2175Å est beaucoup moins marquée dans les régions des nuages deMagellan que dans la Galaxie, et les pentes sont diﬀérentes dans l'ultraviolet lointain. Celapour illustrer la diversité des lois d'extinction selon les environnements, nous reparlerons deces diﬀérences dans la partie III. De la même manière, la ﬁgure A.6 montre un grossissementde la partie infrarouge moyen de la ﬁgure A.4 à laquelle j'ai superposé une loi d'extinctionobservée dans la direction du centre Galactique (Lutz et al., 1996). On remarque que la partie4   8m est plus plate et que les bandes de silicates sont moins proéminentes sur la courbede Lutz et al. (1996) que dans le milieu interstellaire diﬀus.La profondeur optique du milieu interstellaire, sur une ligne de visée donnée, est ﬁ / Ngrain,où Ngrain est la densité de colonne de poussière. L'intensité monochromatique, I  j'utilise laterminologie employée par Léna (1996) pour désigner les diﬀérentes quantités de ﬂux  du
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Figure A.6: Courbes d'extinctions dans le domaine infrarouge. La courbe en trait pleinest celle de la ﬁgure A.4 et les tirets, celle du centre Galactique, observée par Lutz et al. (1996).Notations : A est déﬁni à l'équation (A.9) et NH est la densité de colonne de l'hydrogène.
rayonnement provenant d'une étoile, située derrière un nuage, est aﬀectée par l'extinction(ﬁgure A.7). À la sortie du nuage, l'intensité monochromatique est :Io = I  exp( ﬁ): (A.7)
I  exp(−    )ν ν νIτ
Figure A.7: Schéma de l'extinction par un nuage. Les ﬂèches ondulées représentent le rayon-nement incident provenant d'une étoile, et le rayonnement sortant du nuage, aﬀecté par l'extinction.Notations :  est la fréquence, I , l'intensité monochromatique et ﬁ , la profondeur optique.
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Si l'on exprime cette extinction en magnitude,
Io = I  10 (A=2:5); (A.8)on en déduit que : A = 1:086 ﬁ : (A.9)On normalise habituellement les courbes d'extinction en éliminant la densité de colonne. Laﬁgure A.4, par exemple, trace la quantité A=NH ; la ﬁgure A.8 trace la quantité A=AV, elleaussi indépendante de la densité de colonne. On normalise souvent par la quantité :
E(B   V ) = AB   AV; (A.10)où les bandes B et V ont pour longueurs d'onde centrales 0:44m et 0:55m respectivement.Cet  excès de couleur , E(B   V ), est proportionnel à la quantité de poussière sur la lignede visée. Un autre paramètre important, décrit la pente de la courbe d'extinction :
RV = AVE(B   V ) ; (A.11)comme cela est montré sur la ﬁgure A.8. La valeur moyenne de RV pour la Galaxie est RV =3:050:15 (Whittet, 2003). Cette valeur dépend de la nature et de la distribution de taille desgrains sur la ligne de visée. Une valeur élevée est plutôt le signe d'un milieu dense, dans lequelles grains sont coagulés, alors qu'une valeur faible est donnée par de petits grains que l'ontrouve dans les régions choquées. Nous reviendrons plus en détail sur l'origine microscopiquede ces quantités au chapitre B.Il existe plusieurs méthodes observationnelles pour mesurer l'extinction interstellaire (Combeset al., 1991 ; Evans, 1994 ; Fitzpatrick, 1999 ; Whittet, 2003, pour une revue).La méthode de la paire d'étoiles est utilisée essentiellement dans le milieu interstellaireGalactique. C'est la méthode la plus connue et la plus précise car elle permet de re-monter à la loi d'extinction de la ligne de visée que l'on veut étudier. Elle consiste àobserver, dans plusieurs bandes, deux étoiles de type spectral et de classe de luminositéidentiques  elles ont la même magnitude absolue M()  mais dont l'une est supposéeêtre négligeablement aﬀectée par l'extinction,  l'étoile de comparaison , de magnitudemcomp(), à une distance dcomp. L'autre étoile, de magnitude mext, à une distance dext, estsituée derrière la région dont on veut connaître A. Les magnitudes s'expriment alors : mext() = M() + 5 log10(dext) + A()mcomp() = M() + 5 log10(dcomp); (A.12)ce qui conduit à :
mext() mcomp() = 5 log10 dextdcomp+ A(): (A.13)Il suﬃt de disposer de mesures à au moins deux longueurs d'onde, pour éliminer le rap-port des distances. Habituellement, cette méthode, appliquée à partir d'observations enbande large, permet de normaliser une courbe d'extinction standard en E( V )=E(B V ). Elle peut aussi s'appliquer en spectrométrie et permettre de mesurer directement ladépendance en longueur d'onde de l'extinction, sans hypothèse particulière (Fitzpatrick& Massa, 1988, par exemple).
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Figure A.8: Courbes d'extinction interstellaire ultraviolet-optique. La courbe en trait pleincorrespond à RV = AV=E(B   V ) = 3:1 qui est la moyenne Galactique. Les courbes en pointillés ontété tracées pour des valeurs de RV = 2:1 et RV = 5:1. La loi d'extinction utilisée est celle de Seaton(1979). Notations :  est la longueur d'onde, A est la magnitude de l'extinction à la longueur d'onde.
Le décrément de Balmer peut être utilisé pour déterminer une extinction moyenne dansune galaxie. Il consiste à comparer le rapport H=H prédit au rapport théorique.D'autres méthodes spéciﬁques à chaque cas particulier existent. Certaines sont modèle dé-pendantes. D'autres sont relativement élégantes comme, par exemple, l'étude de Mottaet al. (2002) qui ont déterminé la courbe d'extinction d'un quasar à z = 0:83 en compa-rant deux de ses images, dédoublées par eﬀet de lentille gravitationnelle.
A.2.2 La distribution spectrale d'énergie globale d'une galaxieLa ﬁgure A.9 est une décomposition schématique de la distribution spectrale d'énergieglobale observée d'une galaxie. La galaxie est représentée par le grand cercle englobant tout.Diﬀérentes régions y sont représentées : (i) des populations d'étoiles jeunes (ii) des populationsd'étoiles vieilles (iii) un milieu diﬀus (iv) des régions de photodissociation entourant (v) desnuages moléculaires. Les traits ondulés schématisent le rayonnement sortant de chaque région.Les courbes accolées à ces traits ondulés sont les distributions spectrales d'énergie que l'onobserverait. Sur ces distributions spectrales d'énergie, les pointillés correspondent au rayonne-ment entrant dans la région considérée, les tirets, au rayonnement produit dans la région, et
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Figure A.9: Décomposition schématique de la distribution spectrale d'énergie globaled'une galaxie. Cette ﬁgure étant relativement complexe, on se reportera pour sa description détailléeau texte de la section A.2.2. Notations :  est la fréquence, , la longueur d'onde et I , l'intensitémonochromatique. Les distributions spectrales d'énergie représentées ont toutes la même échelle delongueur d'onde. Le ﬂux est en unités arbitraires, sur une échelle logarithmique.
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les traits pleins au rayonnement total sortant.Les populations d'étoiles contribuent à la distribution spectrale d'énergie dans les lon-gueurs d'onde ultraviolette et optique, principalement. Le spectre émis est une combi-naison des étoiles de diﬀérentes masses formées à partir d'une fonction de masse initialeet d'une métallicité données. Ensuite, ces étoiles évoluent. La population jeune émetl'essentiel de son énergie dans l'ultraviolet, elle est dominée par des étoiles de type O, Bqui ont une durée de vie de l'ordre de 4  106 ans. La population vieille voit son maxi-mum d'émission décalé vers l'infrarouge proche. En eﬀet, elle est dominée par les étoilesévoluées. Dans ce qui suit, le champ de rayonnement stellaire entrant dans chacune desrégions est une combinaison de ces deux populations.Le milieu diﬀus comporte une composante de poussière relativement chaude. Il est baignédans un champ de rayonnement interstellaire moyen variant moins drastiquement avecla position que dans les régions de photodissociation ou les nuages moléculaires.Les régions de photodissociation produisent une extinction non négligeable qui se ma-nifeste par la diﬀérence entre la courbe en trait plein et les pointillés, dans la partieoptique. L'émission des bandes aromatiques est importante dans ces régions. On noteégalement l'émission sous forme de continu thermique de grains relativement chauds,dans l'infrarouge moyen.Les nuages moléculaires sont très opaques au rayonnement ultraviolet, optique et mêmeinfrarouge (AV de plusieurs dizaines de magnitudes). Les c÷urs moléculaires sont for-tement écrantés du rayonnement stellaire. L'essentiel de l'émission est produite par desgros grains froids émettant dans l'infrarouge lointain. L'émission de poussière chaudereprésentée sur la courbe provient de la peau du nuage.La distribution spectrale d'énergie globale est l'intégration du rayonnement provenantde toutes les régions de la galaxie. Le poids des diﬀérentes composantes dépend dutype de galaxie, de l'activité de formation d'étoiles, de la métallicité et de la géométriedu milieu interstellaire. Je montrerai, à la section A.3.1, des exemples de distributionsspectrales d'énergie pour divers types de galaxies.La ﬁgure A.9 est très simpliﬁée. Pour des raisons de clarté, je n'ai représenté que quelquesrégions de chaque. Une galaxie réelle comporte plusieurs nuages moléculaires, avec leurs régionsde photodissociation, plusieurs amas d'étoiles d'âges diﬀérents, le tout réparti de manière trèscomplexe. Par ailleurs, je n'ai pas représenté les raies du gaz et le continuum radio.La ﬁgure A.9 illustre ce à quoi l'on est confronté lorsque l'on veut modéliser la distributionspectrale d'énergie globale d'une galaxie, comme c'est le cas pour les galaxies distantes que l'onne peut résoudre. On observe, en réalité, la superposition de plusieurs régions, dans lesquellesrègnent des conditions physiques très diﬀérentes. En pratique, il est très diﬃcile de séparer cescomposantes à partir d'une distribution spectrale d'énergie globale.
Note Technique :Les courbes de la ﬁgure A.9 ont été produites par diﬀérents modèles. Les champs derayonnement stellaires ont été synthétisés avec PÉGASE (Fioc & Rocca-Volmerange, 1997). J'aipris deux ﬂambées de formation d'étoiles instantanées, d'âges 4 106 ans, pour la population Étoiles jeunes  et 109 ans, pour la population  Étoiles vieilles . La métallicité du milieuinterstellaire a été supposée solaire. L'émission des poussières a été modélisée avec le modèlede Désert et al. (1990, cf chapitre B) auquel j'ai ajouté une composante de poussière froide,à une température typique de T = 10K, censée représenter les c÷urs moléculaires. La courbe
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d'extinction utilisée est celle de la ﬁgure A.4. L'extinction choisie à l'intérieur des régions dephotodissociation est AV ' 1 et celle, à l'intérieur des nuages moléculaires est AV ' 10.
A.3 Des galaxies proches aux galaxies lointainesNous avons vu la constitution d'une distribution spectrale d'énergie de galaxie, dans uncas générique. Considérons maintenant des cas concrets.
A.3.1 La diversité des distributions spectrales d'énergie de galaxiesIl existe, dans l'univers, une grande variété de galaxies. Elles diﬀérent fortement de l'une àl'autre par leur taille, leur masse, leur luminosité, leur morphologie et la proportion des phasesqui les constituent (Combes et al., 1991, pour une revue). Ce qui nous intéresse, ici, réside dansles diﬀérences de constitution entre les types de galaxies, constituants qui ont une inﬂuencesur les distributions spectrales d'énergie observées. De manière générale, les types les plustardifs  Sc et Irr  sont les plus riches en H i. Ils ont une composante d'étoiles relativementjeunes, et peuvent subir des ﬂambées de formation d'étoiles. À l'opposé, les elliptiques sontextrêmement pauvres en gaz neutre et en poussière. Leurs étoiles sont majoritairement vieilles.La proportion de masse de H i par rapport à la masse totale d'une galaxie varie de quelquespourcents jusqu'à ' 50% dans les irrégulières.La discussion que nous avons eu autour de la ﬁgure A.9 montrait que la distribution spec-trale d'énergie d'une galaxie dépendait des conditions physiques y régnant. La ﬁgure A.10présente des exemples de distributions spectrales d'énergie de galaxies modélisées par Chanial(2003). Pour comparer de manière systématique ces spectres, les points les plus importants àconsidérer sont : (i) le poids relatif de la composante stellaire sur la composante poussiéreuse(ii) le poids de l'émission stellaire des étoiles jeunes par rapport aux étoiles vieilles (iii) l'im-portance des bandes aromatiques par rapport au continuum (iv) la longueur d'onde du pic del'émission en infrarouge lointain des poussières.Voyons les informations que nous pouvons déduire de la ﬁgure A.10, ces quatre distributionsspectrales d'énergie étant des cas extrêmes.La galaxie elliptique NGC5018 a un spectre dominé par l'émission des étoiles vieilles, etune émission en infrarouge très faible. Les galaxies elliptiques sont, en eﬀet, connuespour avoir un milieu interstellaire raréﬁé et pauvre en poussières (Combes et al., 1991),même si cette quantité n'est pas négligeable (Knapp et al., 1989 ; Xilouris et al., 2004,et chapitre E). Elles contiennent peu de nuages moléculaires. Le milieu interstellaire deNGC5018 est relativement froid, à en juger par le pic de l'émission des poussières quise situe au delà de 100m. Les poussières sont, en eﬀet, peu eﬃcacement chauﬀées parune composante stellaire évoluée émettant principalement dans l'infrarouge proche. Lesbandes aromatiques sont peu intenses même si elles sont tout de même présentes (Atheyet al., 2002 ; Xilouris et al., 2004, par exemple). Le facteur de remplissage des régionsde photodissociation est donc faible.Le disque de la galaxie spirale M101 a une distribution spectrale d'énergie assez similaireà celle de NGC5018. La principale diﬀérence se situe dans la plus grande émission ducontinuum de poussière et des bandes aromatiques. Ces dernières sont toujours présentesdans les régions de photodissociation, qui sont nombreuses dans les disques. Le milieuinterstellaire d'une spirale est plus riche en poussière que celui d'une elliptique. Dans lesdeux cas, l'activité de formation d'étoiles apparaît faible.
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Figure A.10: Exemples de distributions spectrales d'énergie de galaxies. Ces galaxies ontété modélisées par Chanial (2003). Les objets sont : la galaxie elliptique NGC5018, le disque de laspirale M101, la galaxie à ﬂambée de formation d'étoiles  starburst  M82, et la galaxie infrarougeultralumineuse  ULIRG  CFRS14.1139, dont le ﬂux a été multiplié par 106 pour pouvoir êtrecomparé aux autres. Cette dernière galaxie étant signiﬁcativement décalée vers le rouge (z = 0:66),j'ai corrigé le spectre de ce décalage aﬁn de pouvoir comparer des spectres intrinsèques. Les croixgrises sont les observations auxquelles le modèle a été ajusté. Notations :  est la fréquence, , lalongueur d'onde et I , l'intensité monochromatique.
La galaxie à ﬂambée de formation d'étoiles M82 est une irrégulière, riche en gaz, trèsconnue. La ﬁgure A.10 indique que la majeure partie de l'énergie est émise par lespoussières, dans l'infrarouge. M82 abrite, en eﬀet, une ﬂambée de formation d'étoilesenfouie. L'importance des régions de photodissociation se manifeste par de proéminentesbandes aromatiques. La composante d'étoiles jeunes est relativement plus intense dansM82 que dans M101, car la ﬂambée de formation d'étoiles produit abondamment cesétoiles. Enﬁn, le pic d'émission de la poussière se situe aux alentours de 60m. Cettegalaxie est plus chaude que les deux précédentes, les poussières sont soumises à un champde rayonnement plus intense et plus dur  en longueur d'onde.La galaxie infrarouge ultralumineuse CFRS 14.1139 présente des caractéristiques exacer-bées similaires à celles de M82. Les galaxies infrarouges ultralumineuses (ULIRG) ontété découvertes par le satellite infrarouge IRAS dans les années 1980 (Houck et al.,1985 ; Sanders & Mirabel, 1996 ; Genzel et al., 2000, pour une revue). Le spectre deCFRS 14.1139 est globalement plus plat, le creux que l'on observe sur les autres en in-
Version ﬁnale F. Galliano
A.3 Des galaxies proches aux galaxies lointaines 27
frarouge, entre les composantes stellaires et poussiéreuse, y est moins marqué. Cettepropriété est vraissemblablement due à l'émission continue du noyau actif. La forme dela partie ultraviolette-optique indique une histoire de formation d'étoiles diﬀérente decelle de M82, visiblement plus étalée dans le temps. Il est possible que l'intensité desbandes aromatiques soit plus faible, dans la réalité, que dans ce modèle. En eﬀet, leursporteurs sont détruits, à proximité des noyaux actifs.
A.3.2 Les galaxies lointainesLorsque l'on s'intéresse aux galaxies lointaines, on regarde des objets qui existaient, à uneépoque reculée de l'histoire de l'univers. Ces objets se trouvaient à un stade précoce de leurdéveloppement dynamique, chimique et stellaire. Leurs propriétés diﬀéraient donc de cellesdes galaxies actuelles.L'étude des galaxies lointaines est une discipline en constant changement. Plusieurs son-dages ont été menés récemment pour détecter des galaxies à grand redshift (Pettini et al.,2001 ; Cimatti et al., 2002 ; Dickinson et al., 2004). Actuellement, on observe des galaxiesindividuelles ayant un décalage spectral z ' 6 (Maiolino et al., 2003, par exemple). Celui-ciest mesuré d'abord par photométrie, grâce à la discontinuité de Lyman, puis conﬁrmé spec-troscopiquement.Les caractéristiques physiques des galaxies distantes sont mal connues. Elles sont, en eﬀet,classées d'après leur propriétés observées. Les premières galaxies lointaines détectées ont étéles quasars  les galaxies radio en sont un cas particulier. À celles-là, se sont rajoutées les galaxies Lyman-break , dont la discontinuité de Lyman est très prononcée, et les  galaxiesLy  (Hu et al., 1998), qui ont un continuum stellaire faible, mais une raie Ly proéminente.Ces dernières sont détectées en bande étroite centrée sur cette raie. Pour que la raie Lysoit présente, il faut que l'enveloppe H i de la galaxie soit en mouvement aﬁn d'éviter l'auto-absorption (Kunth, 1999 ; Mas-Hesse et al., 2003). Il est diﬃcile de savoir s'il y a un lienévolutif entre ces diﬀérents objets. L'une des clés de ce problème viendra peut-être de larecherche d'analogues proches de ces systèmes, l'une des motivations de cette thèse.
A.3.3 L'intérêt des galaxies nainesLes galaxies naines sont, en général, des galaxies de faible métallicité. Il y a toutefoisquelques cas particuliers (par exemple He 2-10 ; Kobulnicky & Johnson, 1999). On appelle galaxie de faible métallicité , une galaxie de métallicité sub-solaire. De plus, les galaxiesnaines représentent la population dominante en nombre (Mateo, 1998). Une grande partie denos données sur ces dernières provient du groupe local, même si l'on peut étudier les plusbrillantes d'entre elles, dans l'univers lointain.
A.3.3.1 Nomenclature et caractéristiques physiquesDans cette section, nous allons voir les caractéristiques physiques des diﬀérents types degalaxies naines. Ce sont des galaxies de faible masse (tableau A.4) et de faible luminosité. Leurhistoire de formation d'étoiles diﬀère d'un objet à l'autre, cependant l'une de leurs propriétéscommunes est d'avoir une population vieille (Grebel, 2001 ; Tolstoy, 2001). Elles n'ont pasd'ondes de densité, et l'on comprend mal les processus physiques capables de déclencher uneﬂambée de formation d'étoiles, dans les plus actives d'entre elles. À cela, s'ajoute le fait queles galaxies naines contiennent relativement peu de gaz moléculaire, en apparence (Sage et al.,1992 ; Taylor et al., 1998 ; Meier et al., 2001, sauf cas particuliers, comme He 2-10, dans
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laquelle on en détecte relativement abondamment). Toutefois, il faut se rappeler que le facteurde conversion XCO (équation A.1) est mal connu dans ces galaxies (section A.1.1.3) et que lesquantités d'hydrogène moléculaire pourraient être plus élevées. Par exemple, pour NGC1569,la masse du Viriel de trois de ses nuages moléculaires a été estimée par Taylor et al. (1999)qui ont conclu à un facteur de conversion XCO 6.6 fois supérieur à la valeur Galactique.La classiﬁcation varie sensiblement, d'un auteur à l'autre. Binggeli (1994) a discuté leurnomenclature en se basant sur la zone occupée par ces galaxies dans la relation MV=V,entre la magnitude absolue et la brillance de surface. Je m'appuierai, pour ma part, sur lesrevues de Mateo (1998), Kunth & Östlin (2000) et Grebel (2001). Il est important de garderà l'esprit que la distribution de galaxies est relativement continue, et qu'il y a de nombreuxrecoupement entre les diﬀérentes classes. Ces recoupements pourraient être l'indice d'un lienévolutif. Cependant, celui-ci est inconnu.Les galaxies à faible brillance de surface (LSBs pour  Low Surface Brigthness , en an-glais) ont une distribution de H i très étendue, un taux de formation d'étoiles très faible,et, comme leur nom l'indique, une faible brillance de surface. Ce ne sont pas toutes desnaines. Elles sont caractérisées par un rapport MH i=LB élevé (LB est la luminosité enbande B). Une étude comparative de van Zee et al. (1997) a conclu qu'il n'y avait pasde diﬀérences qualitatives entre ces galaxies et les naines  normales .Les naines sphéroïdales (dSphs) sont diﬀuses et pratiquement dépourvues de gaz. Elles ontune faible brillance de surface. Ce sont les galaxies ayant les masses et luminosités lesplus faibles connues (Grebel, 2001). On ne peut les observer que dans le groupe local.Les naines elliptiques (dEs) ont une apparence sphérique ou elliptique et une densité stel-laire centrale élevée. Leur brillance de surface suit une loi de Vaucouleurs (1953) en r1=4(Jerjen et al., 2000). Elles sont très déﬁcientes en gaz. On les trouve souvent à proximitéde galaxies massives.Les naines irrégulières (dIrrs) sont riches en gaz. La distribution de H i s'étend bien audelà de la distribution stellaire. Ces galaxies contiennent des régions H ii. Elles ont uneactivité de formation d'étoiles qui peut être soutenue. Leur brillance de surface est biendécrite par un proﬁl exponentiel. On les trouve un peu partout. Ces galaxies, avec laclasse suivante des BCDs, sont au centre de cette thèse. Leur principal avantage résidedans la fraction de masse élévée de leur milieu interstellaire, permettant d'observer uneémission poussiéreuse, même si les poussières sont sous abondantes.Les galaxies naines bleues compactes (BCDs pour  Blue Compact Dwarf galaxy , enanglais) ont une activité de formation d'étoiles soutenue, cependant l'eﬃcacité de cetteformation d'étoiles est, au mieux, similaire à celle des galaxies  normales  (Sage et al.,1992). Östlin et al. (2001) montrent que le mécanisme de formation d'étoiles le plusprobable est l'interaction et la fusion avec une autre galaxie naine (comme pour II Zw 40 ;Vanzi et al., 1996) ou un nuage massif (comme dans le cas de NGC1569 ; Stil & Israel,1998, 2002). Elles sont riches en gaz, essentiellement neutre. Les distributions de gazet d'étoiles sont très concentrées, produisant cet aspect compact et une brillance desurface élevée. Elles présentent les caractéristiques spectrales de régions H ii, et sontaussi appelées  galaxies H ii , pour cette raison. Plusieurs super-amas d'étoiles  SSCpour  Super Star Cluster   sont observés dans ces galaxies (Meurer et al., 1995, parexemple). Ces amas d'étoiles très compacts et très lumineux sont le signe d'un taux deformation d'étoiles localement très élevé. Les BCDs sont très souvent isolées, loin desparties denses des amas. Elles ressemblent à des dIrrs formant activement des étoiles.Les galaxies naines de marée se forment à partir des débris arrachés de galaxies massiveslors d'interactions ou de fusion. Leur métallicité est relativement élevée comparée à
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leur luminosité (Duc & Mirabel, 1998). Elles peuvent contenir une quantité importantede gaz moléculaire et avoir une activité de formation d'étoiles (Braine et al., 2001). Cesgalaxies forment une classe distincte, en raison de leur métallicité élevée. Leurs propriétésphysiques dépendent, avant tout, des propriétés de leur galaxie génitrice. Cependant, iln'est pas exclu que certaines des galaxies naines que l'on observe actuellement soientdes naines de marée, arrachées relativement tôt, à une époque où leur progéniteur avaitune métallicité plus faible (Lynden-Bell & Lynden-Bell, 1995, pour les satellites de laGalaxie).Le tableau A.4 rassemble les ordres de grandeur de quantités physiques concernant les prin-cipaux types de galaxies naines. Je n'y ai pas inclus les LSBs et les galaxies naines de maréequi sont des cas particuliers.
dE/dSph dIrr/BCDRgalaxie (kpc) 0:1$ 1 0:1$ 1Mgalaxie (M) 106 $ 108 107 $ 109MH i (M) 103 $ 105 105 $ 109MH i=Mgalaxie . 0:1% 1%$ 70%Lgalaxie (L) 105 $ 108 106 $ 1010MV (mag)  17$  9  19$  10V (mag arcsec 2) 20$ 26 19$ 25Z=Z 1=100$ 1=10 1=50$ 1=2SFR (M an 1) ' 0 0$ 1
Tableau A.4: Principales caractéristiques physiques des galaxies naines. Les ordres de gran-deur des dEs, dSphs et dIrrs ont été établis d'après la compilation de données de Mateo (1998) pourle groupe local. Les tailles, magnitudes et taux de formation d'étoiles des BCDs ont été établis àpartir des données de Cairós et al. (2001a,b). Leur étude porte sur un échantillon de 28 BCDs étendujusqu'aux magnitudes les plus faibles. Les masses de H i et les métallicités des BCDs viennent del'échantillon de Lisenfeld & Ferrara (1998). Les mesures de métallicité sont prises à partir du rapport[O/H] pour les dIrrs et les BCDs, mais à partir du rapport [Fe/H] pour les dEs et les dSphs. Danstous les cas, les taux de formation d'étoiles ont été évalués à partir d'estimateurs optiques. Notations :Rgalaxie est le rayon optique de la galaxie, Mgalaxie, sa masse totale, MH i, sa masse de H i, Lgalaxie, saluminosité totale, MV, sa magnitude absolue en bande V, V, sa brillance de surface en bande V, Z,sa métallicité, et  SFR , son taux de formation d'étoiles.
Il existe une corrélation forte entre la magnitude absolue et la métallicité, parmi les dEs etles dIrrs (Skillman et al., 1989). Les BCDs suivent également cette relation, mais avec une plusgrande dispersion (Kunth & Östlin, 2000). Cette relation est appelée  relation métallicité-luminosité . Elle produit un biais, dans la détection des galaxies les plus sous-métalliques.L'origine de cette relation est encore débattue. Les vents galactiques expulsent eﬃcacementles métaux  par exemple, les observations Chandra de NGC1569 par Martin et al. (2002). Lacontroverse porte sur la capacité des galaxies de plus faible masse  donc les moins lumineuses à retenir ces vents (Legrand et al., 2001 ; Summers et al., 2003), ou, au contraire, les laissers'échapper (Mac Low & Ferrara, 1999 ; Summers et al., 2004).
A.3.3.2 Pourquoi étudier les galaxies naines ?L'objet de cette thèse est l'étude de galaxies naines proches, dIrrs et BCDs, à ﬂambée deformation d'étoiles. L'intérêt d'un tel sujet touche diﬀérents domaines, depuis la modélisation
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des poussières, jusqu'à la cosmologie. Il y a plusieurs motivations à cela, dont les origines sontdans les particularités physiques de ces galaxies : (i) ce sont des systèmes simples (ii) ellessont peu évoluées chimiquement (iii) elles ont un rôle central dans la formation des struc-tures (iv) elles peuvent servir de modèles de distributions spectrales d'énergie. Détaillons cesarguments.Absence de structure complexe. Ce sont des systèmes relativement simples et isolés, per-mettant d'étudier la physique du milieu interstellaire dans des conditions non Galac-tiques. Bien entendu, elles possèdent des structures, mais celles-ci sont moins marquées,du fait de leur faible masse, que les bras et les disques des spirales  normales . Parexemple, la ﬂambée de formation d'étoiles d'une BCD aﬀecte tout le milieu interstellaireet pas seulement une région particulière. De plus, il n'y a pas de gradient de métallicitéremarquable, en leur sein (Kobulnicky & Skillman, 1996, 1997). Par conséquent, leurdistribution spectrale d'énergie globale est plus facilement interprétable que celle de ga-laxies plus complexes, puisque les conditions physiques que l'on observe, en intégrant unegalaxie entière, comme à la ﬁgure A.9, sont, dans une certaine mesure, plus homogènes.Précocité chimique. Les galaxies naines de l'univers local, sont des laboratoires idéaux pourétudier la formation d'étoiles dans les environnements de faible métallicité (Hunter &Gallagher, 1989, pour une revue). Elles sont à une époque relativement précoce de leurévolution chimique, ressemblant en cela aux protogalaxies distantes que l'on ne peutpas observer. Elles peuvent servir de tests pour les modèles d'évolution chimique (Dwek,1998, par exemple), en nous permettant de nous rapprocher des abondances primordiales(Kunth & Östlin, 2000).Formation des grandes structures. Les galaxies naines sont des éléments de base, dans lesscénarios de formation hierarchique des structures (Press & Schechter, 1974). Cependant,leur nombre, prédit par les modèles actuels, est supérieur, d'un ordre de grandeur ouplus, au nombre de galaxies naines dans le groupe local (Silk, 2004). La compréhensiondu processus de formation des galaxies passe donc par leur étude.Modèles de distributions spectrales d'énergie. La connaissance détaillée des distribu-tions spectrales d'énergie de galaxies locales, permet de retirer leur contribution d'avant-plan. Par exemple, les mesures de ﬂuctuations de température du rayonnement fossilequi seront eﬀectuées par PLANCK  lancement prévu en 2007  seront ponctuellementcontaminées par des galaxies que nous aurons besoin de soustraire, en nous basant sur desmodèles de spectre, validés localement. De plus, la faible métallicité des galaxies nainespermet d'explorer le rôle de ce paramètre sur les distributions spectrales d'énergie, decontraindre les modèles de poussière hors de la Galaxie, et d'aﬃner notre interprétationdu fond infrarouge extragalactique (Dwek et al., 1998 ; Gispert et al., 2000 ; Chary &Elbaz, 2001, par exemple).
Version ﬁnale F. Galliano
Chapitre B
La poussière interstellaire face au
rayonnement
B.1 Les principes de la modélisation des poussières . . . . . . . . . . 31B.1.1 La théorie de Mie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31B.1.2 Les propriétés optiques des grains . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34B.1.3 Les grains à l'équilibre thermodynamique . . . . . . . . . . . . . . . 37B.1.4 Le chauﬀage stochastique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 39B.1.5 L'eﬀet de la distribution de taille . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 43B.2 La confrontation aux observations . . . . . . . . . . . . . . . . . . 44B.2.1 Silicates et grains carbonés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46B.2.2 Les hydrocarbures aromatiques polycycliques . . . . . . . . . . . . . 46B.2.3 Vers un modèle global de poussières . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48
B.1 Les principes de la modélisation des poussièresL'eﬀet de la poussière est de diﬀuser, absorber et réémettre le rayonnement électroma-gnétique. Un photon diﬀusé a une direction diﬀérente de celle du photon incident, mais lamême longueur d'onde (ﬁgure B.1). Dans le cas d'un grains sphérique, l'émission est isotrope.L'absorption et la diﬀusion constituent le phénomène appelé  extinction  dont nous avonsdéjà amplement parlé à la section A.2.1.2. Ce chapitre a pour but de présenter ces propriétéset leur origine physique.
B.1.1 La théorie de MieAﬁn de décrire l'interaction d'un grain avec le rayonnement électromagnétique, considéronsune particule sphérique, de rayon a, composée d'un matériau d'indice de réfraction complexem() = n() + i k(), dépendant de la longueur d'onde. La section eﬃcace d'extinction dece grain, Cext, est habituellement décomposée sous la forme :Cext(; a) = Qext(; a) a2; (B.1)où a2 est la section eﬃcace géométrique du grain, et Qext, l'eﬃcacité d'extinction. Ce terme,Qext, contient donc toute l'information sur les constituants chimiques du grain, sa porosité, sa
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Figure B.1: Schéma représentant l'absorption, la diﬀusion et l'émission par un grain. Lecercle, au centre de la ﬁgure, représente un grain sphérique. Les traits ondulés schématisent les photons les bleus ont une longueur d'onde optique et les rouges, infrarouge. Les trois distributions spectralesd'énergie, de droite à gauche, sont celles que l'on observerait (i) devant les étoiles (celle de droite)(ii) dans l'alignement grain-étoiles (celle de gauche) et (iii) dans une direction diﬀérente (celle dubas). J'ai superposé la distribution spectrale d'énergie des étoiles, en tirets jaunes, sur celles dugrain, pour comparaison. L'émission thermique du grain (rouge) est isotrope. Le rayonnement nonéteint est celui qui n'a pas interagit avec le grain. Le rayonnement diﬀusé est intégré tout autour dugrain. On remarque que la diﬀusion et l'extinction sont plus eﬃcaces à grande longueur d'onde. Lasomme du rayonnement non éteint, du rayonnement diﬀusé, et de l'émission thermique est égale àl'énergie intégrée des étoiles. Les distributions spectrales d'énergie sont simulées  pour un grain derayon 0:1m  et ne correspondent pas aux images auxquelles elles sont reliées. Ces dernières sont làuniquement pour illustrer les diﬀérents types d'interaction. Notations :  est la longueur d'onde, , lafréquence, et I , l'intensité monochromatique. Les images de la  Tête de Cheval  sont extraites del'article de Abergel et al. (2003, image optique et ISOCAM LW2). L'image du bas est l'observation2MASS (Skrutskie et al., 1997) de M42.
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taille et le comportement spectral de ses propriétés diélectriques. On décompose ce coeﬃcienten deux termes d'origines physiques diﬀérentes :
Qext(; a) = Qdif(; a) +Qabs(; a); (B.2)où Qdif est l'eﬃcacité de diﬀusion, et Qabs, l'eﬃcacité d'absorption. Les sections eﬃcaces dediﬀusion et d'absorption sont reliées, de la même manière que dans l'équation (B.1), auxeﬃcacités :  Cdif = Qdif(; a) a2Cabs = Qabs(; a) a2: (B.3)
Figure B.2: Une solution de la théorie de Mie pour un grain sphérique de rayon a = 0:01m,d'indice de réfraction m = 1:5  i 0:1. Notations : a est le rayon du grain, , la longueur d'onde, Qext,Qdif et Qabs, respectivement, les eﬃcacités d'extinction, de diﬀusion et d'absorption.Le calcul des eﬃcacités optiques, Qext, Qdif et Qabs, a été eﬀectué, pour la premiére fois,parallélement par Mie, en 1908, et Debye, en 1909, dans le cas de particules sphériques, homo-gènes et isotropes. Ce formalisme est maintenant connu sous le nom de  théorie de Mie  et aété étendu à des cas plus généraux, de grains non sphériques. Cette théorie est présentée, parexemple, par van de Hulst (1981), Bohren & Huﬀman (1983), Stepnik (2001) et Krügel (2003).Elle consiste à résoudre les équations de Maxwell à l'intérieur (milieu d'indice m) et à l'ex-térieur (vide) d'un grain sphérique, avec les conditions aux limites appropriées. La ﬁgure B.2montre une solution, pour un grain sphérique de rayon a = 0:01m, d'indice de réfractionm = 1:5  i 0:1, indépendant de la longueur d'onde. Des fonctions diélectriques réalistes pour
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les graphites et les silicates astronomiques ont été calculées par Draine & Lee (1984). J'ai tracéles eﬃcacités en fonction du  paramètre de taille  :
x = 2a ; (B.4)une quantité sans dimension. Il est important de garder à l'esprit que, pour une valeur dex, les eﬃcacités dépendent encore de la valeur de . Autrement dit, les eﬃcacités dépendentindépendamment de a et , pas seulement de leur rapport. On distingue, cependant, plusieursrégimes sur la ﬁgure B.2, selon la valeur de x.La limite de Rayleigh (xﬁ 1) est souvent appelée  approximation des petites particules ou  approximation électrostatique . Les solutions prennent une forme alors relativementsimple : 8>><>>: Qdif '
83 2a 4 m2   1m2 + 2 2Qabs ' 8a Imm2   1m2 + 2ﬀ : (B.5)Généralement, (m2   1)=(m2 + 2) dépend faiblement de la longueur d'onde pour lesmatériaux qui ne sont pas trop absorbants (Whittet, 2003). Nous avons ﬁnalement : Qdif /  4Qabs /  1 pour 2a ﬁ 1: (B.6)Les équations (B.6) indiquent que, dans ce régime, Qabs ﬂ Qdif. Nous pouvons, par consé-quent, négliger la diﬀusion. D'autre part, Qabs=a, Qdif=a et donc Qext=a sont indépendantsde a, d'après les équations (B.5).L'extinction grise (x ﬂ 1) correspond au cas opposé, dans lequel les particules se com-portent comme des écrans opaques dont le bord diﬀracte le rayonnement incident. Dansces conditions, nous avons :  Qdif ' 1Qabs ' 1 pour 2a ﬂ 1: (B.7)
Note Technique :La solution de la ﬁgure B.2 a été obtenue à l'aide de l'algorithme de Wiscombe (1980),dont une version en ligne est opérationnelle à http ://omlc.ogi.edu/calc/mie_calc.-html.
B.1.2 Les propriétés optiques des grainsPar  propriétés optiques , j'entends les propriétés d'interaction avec le rayonnementélectromagnétique de l'ultraviolet au millimétrique, et non pas exclusivement dans le domaineoptique   optique  est pris ici au sens large. J'aurais pu parler de  propriétés diélectriques .Le calcul des constantes optiques pour des grains de poussière interstellaire conduit à dessolutions plus complexes que celle présentée à la ﬁgure B.2. Draine & Lee (1984) ont calculéces coeﬃcients dans le cas de grains de graphite et de  silicates astronomiques . Ils ontassemblé des données de laboratoire et des données astronomiques pour construire les fonctionsdiélectriques de ces espèces, de l'ultraviolet au millimétrique.
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Figure B.3: Eﬃcacités d'extinction pour des graphites et des silicates de rayon a =0:001; 0:01; 0:1m, d'après les constantes optiques de Draine & Lee (1984). Notations : a est le rayondu grain, , la longueur d'onde, Qext, Qdif et Qabs, respectivement, les eﬃcacités d'extinction, dediﬀusion et d'absorption.
La ﬁgure B.3 représenteQext pour quelques tailles de grain. L'eﬃcacité d'extinction apparaîtpremièrement plus grande pour les gros grains. Ensuite, nous voyons que, au delà de 30m,nous sommes dans la limite de Rayleigh (équations B.6), et Qext /  1. Inversement, pourles gros grains (a = 0:1m sur la ﬁgure B.3), dans l'ultraviolet, Qext ' 2, la courbe devientconstante, comme indiqué par les équations (B.7). Entre ces extrêmes, on peut noter un certainnombre de caractéristiques que j'avais mentionné en commentant la ﬁgure A.4 : (i) une bandeà 2175Å pour les graphites (ii) deux bandes à 9.7 et 18m pour les silicates amorphes.Enﬁn, il est important de noter que, pour une taille donnée, Qext est plus grand, d'un ordrede grandeur, pour un grain de graphite que pour un grain de silicate, dans l'optique, maisqu'il est plus petit, d'un ordre de grandeur, dans l'infrarouge moyen. La nature du matériaua donc un impact considérable sur les propriétés observées. Par ailleurs, nous voyons qu'àgrande longueur d'onde, les eﬃcacités des graphites et des silicates sont identiques. Cettecorrespondance est due aux paramètres choisis par Draine & Lee (1984), dans cette région.Les eﬃcacités de diﬀusion et d'absorption sont représentées à la ﬁgure B.4. On remarqueque les bandes à 2175Å, 9.7m et 18m sont essentiellement dues à l'absorption et non à ladiﬀusion. J'ai tracé les quantités Qdif=a4 et Qabs=a. En eﬀet, dans la limite de Rayleigh, leséquations (B.5) impliquent que Qdif / a4 et Qabs / a, et l'on voit que ces courbes sont confon-dues, à grande longueur d'onde. Les diﬀérences entre tailles se produisent du côté des courtes
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Figure B.4: Eﬃcacités d'absorption et de diﬀusion pour des graphites et des silicates de rayona = 0:001; 0:01; 0:1; 1m, d'après les constantes optiques de Draine & Lee (1984). Notations : a estle rayon du grain, , la longueur d'onde, Qdif et Qabs, respectivement, les eﬃcacités d'extinction, dediﬀusion et d'absorption.
longueurs d'onde. C'est la raison pour laquelle on décompose souvent l'eﬃcacité d'absorption,dans le limite de Rayleigh, sous la forme :
Qabs(; a) = Q0  aa0   0  pour 2a ﬁ 1; (B.8)où  est appelé  indice spectral , Q0, a0 et 0 étant des paramètres tels que Q0 = Qabs(0; a0).Il est important de remarquer que, d'après la ﬁgure B.4, les grains absorbent préférentiellementle rayonnement ultraviolet-optique.On déﬁnit habituellement l' albédo  d'un grain, !, comme le rapport :
! = QdifQext : (B.9)Cette quantité décrit l'importance relative de la diﬀusion par rapport à l'absorption. La ﬁ-gure B.5 montre l'albédo de graphites et silicates, pour plusieurs tailles. Nous notons que ladiﬀusion n'est eﬃcace que pour des grains relativement gros, dans les domaines optique etinfrarouge proche.Ces constantes optiques ont également été calculées dans le cas de grains non homogènes,et non sphériques. Je ne traiterai pas de ces extensions qui sont passées en revue par Evans(1994), Stepnik (2001) et Whittet (2003), par exemple.
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Figure B.5: Albédos pour des graphites et des silicates de rayon a = 0:001; 0:01; 0:1m, d'aprèsles constantes optiques de Draine & Lee (1984). Notations : a est le rayon du grain, , la longueurd'onde, !, l'albédo.
B.1.3 Les grains à l'équilibre thermodynamiqueLes grains sont soumis à un champ de rayonnement interstellaire, de densité de ﬂux uISRF , àl'endroit où ils se trouvent. Ce champ est celui de l'équation (A.5) et ressemble habituellementà ce qui est représenté à la ﬁgure A.3. En pratique, ce champ varie selon les environnements,comme nous l'avons montré à la section A.2.2. La puissance absorbée par un grain de rayon aest : Wabs = Z 10 Cabs(; a)c uISRF d: (B.10)Considérons, pour l'instant, que ce grain est en équilibre thermodynamique avec le champ derayonnement. Il rayonne comme un corps noir à sa température d'équilibre, Teq :
Wem = Z 10 Cem(; a)4B(Teq) d; (B.11)où Cem est la section eﬃcace d'émission. La  loi de Kirchhoﬀ  (cf Rybicki & Lightman,1979), implique que : Qem(; a) = Qabs(; a): (B.12)
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Le bilan d'énergie s'obtient en posantWabs = Wem, les équations (B.3), (B.10), (B.11) et (B.12)donnent : Z 1
0 Qabs(; a)c uISRF d =
Z 1
0 Qabs(; a)4B(Teq) d: (B.13)L'équation (B.13) peut être utilisée pour déterminer la température d'équilibre du grain.Finalement, un grain sphérique de rayon a, à l'équilibre avec le champ de rayonnement àla température Teq, rayonne une intensité monochromatique :Igrain (a) = Qabs(; a)B(Teq): (B.14)La ﬁgure B.6 montre la dépendance de la température d'équilibre en fonction du rayon dugrain, pour des silicates et des graphites. Teq est tracée pour deux valeurs du facteur  (équa-tion A.5). La température des grains est évidemment plus élevée lorsque le champ de rayon-nement est plus intense ( = 50).
Figure B.6: Température de grains de silicate et de graphite, en fonction du rayon, soumis auchamp de rayonnement interstellaire Galactique avec  = 1 et  = 50 (équation A.5). Ces courbes ontété obtenues à l'aide du modèle de Dwek et al. (1997). Il est important de noter que cette températured' équilibre  a été tracée même pour des grains trop petits pour être à l'équilibre. Dans ce cas-là,latempérature ﬂuctue autour de Teq. Notations : a est le rayon du grain, Teq, la température d'équilibre.Nous voyons, au passage, les ordres de grandeur caractéristiques de la température desgrains. Un grain ayant une température de 100K (10K) émettra l'essentiel de son énergieautour de 40m (400m) de longueur d'onde, c'est à dire dans l'infrarouge moyen (lointain).
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En eﬀet, l'émission maximale d'un corps noir de température T , se produit à la fréquencem = 196  c  T , (en unités S.I.). Par ailleurs, la ﬁgure B.4 nous montre que les grainsabsorbent plus eﬃcacement le rayonnement optique et ultraviolet. Ces deux considérationsnous font comprendre les raisons pour lesquelles les grains sont chauﬀés par les étoiles, etrayonnent dans l'infrarouge.
B.1.4 Le chauﬀage stochastique
Figure B.7: Évolution temporelle de la température d'un grain. Voir la note technique, à laﬁn de ce paragraphe, pour le détail de cette simulation. Notations : t est le temps, T , la température,a, le rayon du grain et , le facteur d'échelle du champ de rayonnement.Les grains ne sont pas toujours en équilibre thermodynamique avec le champ de rayon-nement. Lorsqu'un grain subit des ﬂuctuations de température, on dit qu'il est  chauﬀéstochastiquement . Il y a deux manières de le voir : (i) le ﬂux de photon peut être tropfaible pour maintenir le grain à une certaine température  sa température d'équilibre  ou(ii) l'énergie interne du grain peut être comparable à l'énergie moyenne des photons, et doncsensiblement aﬀectée par chaque absorption. La ﬁgure B.7 illustre ces deux points de vue. Lesdeux courbes de gauche montrent la variation de la température en fonction du temps pourdeux grains hors équilibre et celles de droite, les mêmes grains, dans un champ de rayonnementplus intense, à l'équilibre. Le but de cette simulation est de montrer, pour une taille de graindonnée, la manière dont les ﬂuctuations de température diminuent, lorsque le ﬂux de photonsaugmente.
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Figure B.8: Capacités caloriﬁques, C(T ) de silicates (Draine & Anderson, 1985) et de graphites(Dwek et al., 1997). La capacité caloriﬁque des silicates est déﬁnie par morceau, et constante pour lestempératures T > 500K.
L'énergie moyenne d'un photon, (a), vue par un grain de rayon a, provenant d'un champde rayonnement interstellaire I ISRF est :
(a) =
Z 1
0 I ISRF Qabs(; a) dZ 1
0
 I ISRFhc=Qabs(; a) d; (B.15)avec les notations habituelles. Nous pouvons estimer la température du grain, Tgrain, aprèsl'absorption d'un photon d'énergie (a) :
(a) = 4a33 Z Tgrain0 C(T ) dT; (B.16)où C(T ) est la capacité caloriﬁque volumique du grain. La ﬁgure B.8 montre cette capacitécaloriﬁque en fonction de la température. Celle des silicates est un ajustement de résultatsexpérimentaux calculé par Draine & Anderson (1985), quant à celle des graphites, elle estutilisée par Dwek et al. (1997).Ce grain est à l'équilibre si le taux,  abs, avec lequel il absorbe un photon d'énergie (a)est supérieur au taux,  ref, avec lequel il évacue la même énergie, son taux de refroidissement.
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Figure B.9: Taux de refroidissement et d'absorption pour des silicates soumis à un champde rayonnement interstellaire Galactique avec  = 1 en traits pleins, et  = 50 en pointillés. Lescourbes de refroidissement sont identiques pour les deux valeurs de . Ces courbes viennent deséquations (B.17). Les lignes verticales, en tirets montrent les zones de transition entre équilibre etﬂuctuations de température. Notations :  ref et  abs sont respectivement les taux de refroidissementet d'absorption par les grains, a est le rayon du grain.
Les taux de refroidissement et d'absorption sont donnés par :8>><>>:
 abs(a) = 1tabs ' Z 10 4I ISRF(a) a2Qabs(; a) d ref(a) = 1tref ' Z 10 4B(Tgrain)(a) a2Qabs(; a) d: (B.17)Ce sont simplement les puissances reçues et émises par le grain, divisées par l'énergie moyenned'un photon. La ﬁgure B.9 montre ces taux d'absorption et de refroidissement pour des silicatessoumis à un champ de rayonnement Galactique. L'intersection entre les deux courbes (pour unmême ) donne la valeur du rayon de transition, at, entre les deux régimes. Les grains ayantun rayon a . at subiront des ﬂuctuations de température non négligeables. Pour  = 50, laﬁgure B.9 montre que ce rayon de transition est plus petit que dans le cas  = 1. En eﬀet, lechamp de rayonnement étant plus intense, le taux d'absorption est plus grand, les grains sontplus eﬃcacement maintenus à la même température.Le calcul du spectre émis par des grains chauﬀés stochastiquement passe par le calcul dela probabilité, p(a; T ) = dP (a; T )= dT , qu'un grain, de rayon a, ait une température comprise
F. Galliano Version ﬁnale
42 Chapitre B. La poussière interstellaire face au rayonnement
Figure B.10: Fluctuations de température pour des graphites et des silicates de rayon a =0:001; 0:003; 0:01; 0:1m soumis à un champ de rayonnement Galactique avec  = 1 et  = 100(équation A.5). Ces courbes ont été obtenues à l'aide du modèle de Dwek et al. (1997) qui utilisel'algorithme de Guhathakurta & Draine (1989). Notations : dP= dT est la densité de probabilité quele grain ait la température T .
entre T et T + dT . Il existe plusieurs méthodes statistiques pour calculer cette probabilité(Désert et al., 1986 ; Guhathakurta & Draine, 1989). La ﬁgure B.10 montre la probabilitédP (a; T )= d lnT pour des graphites et des silicates soumis à un champ de rayonnement Ga-lactique. On voit que la distribution de température s'élargit quand le rayon du grain décroît.On constate également que lorsque le champ de rayonnement est plus intense ( = 100), ladistribution de température est plus étroite, pour une taille donnée, que dans le cas  = 1. Unefois p(a; T ) connue, l'intensité monochromatique émise par un grain de rayon a, est donnéepar : Igrain (a) = Z 10 Qabs(a; )B (Tgrain(a)) p(a; T ) dT; (B.18)Tgrain(a) étant donné par l'équation (B.16).La ﬁgure B.11 montre le spectre émis par des grains de silicates et de graphites, de taillesdiﬀérentes. Certains sont à l'équilibre, comme le grain de rayon a = 0:1m qui a un spectrede type  corps gris , donné par l'équation (B.13). D'autres, chauﬀés stochastiquement,présentent un spectre beaucoup plus large, donné par l'équation (B.18), dû aux ﬂuctuationsde température, comme le grain de rayon a = 0:001m.J'ai parlé exclusivement du chauﬀage des grains par les photons. Cependant, les grains
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Figure B.11: Spectres émis par des grains de silicates et de graphites, de rayon a =0:001; 0:003; 0:01; 0:1m, soumis à un champ de rayonnement Galactique ( = 1). L'émission a éténormalisée par la section eﬃcace géométrique des grains, a2. Notations :  est la longueur d'onde,L = 4I est la luminosité.
peuvent également être chauﬀés par collisions avec les électrons du gaz (Dwek, 1986 ; Guha-thakurta & Draine, 1989).
Note Technique :
La ﬁgure B.7 n'est pas le résultat d'une simulation physique rigoureuse. Son but est avanttout pédagogique. J'ai simplement simulé un ﬂux de photons poissonnien. L'énergie de chaquephoton est distribuée uniformément autour de la valeur de l'énergie moyenne, pour le champde rayonnement Galactique (équation B.15). Les taux d'absorption et de refroidissement ontété calculés d'après les équations (B.17). Le refroidissement suit une loi exponentielle, aulieu d'être solution de l'équation diﬀérentielle régissant l'évolution de la température avec letemps. C'est, sans doute, cette approximation qui rend la température un peu trop élevée, parrapport à ce que l'on attendrait, lorsque les grains sont à l'équilibre. Draine (2003) présenteune simulation similaire, dont les détails ne sont pas décrits.
B.1.5 L'eﬀet de la distribution de tailleNous avons considéré, jusqu'à présent ce qu'il se passait pour un grain de rayon donné.Cependant, le milieu interstellaire contient des grains de tailles très diverses. Sur une ligne devisée, l'extinction et l'émission par les poussières résulte d'une superposition des diﬀérentescomposantes  graphites, silicates, etc.  de toutes les tailles. On déﬁnit la distribution detaille, ﬃi(a), d'une espèce i, par : dni = ﬃi(a) da; (B.19)où dni est la densité numérique de grains ayant un rayon compris entre a et a + da. Elleest habituellement déﬁnie entre un rayon de grain minimal, a i , et un rayon maximal, a+i . Ladensité de colonne correspondante, Ni(a), sur une ligne de visée de longueur L, est Ni(a) =ﬃi(a) L, en considérant la distribution de poussières spatialement homogène. La densité decolonne des grains est : Ni(a) = Z a+ia i Ni(a) da: (B.20)
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En intégrant sur toutes les tailles et en sommant sur les diﬀérentes espèces i, la profondeuroptique s'exprime par : ﬁ =Xi
Z a+ia i a2Qext(a; )Ni(a) da: (B.21)De même, l'intensité monochromatique émise est :
I =Xi
Z a+ia i a2Igrain (a)Ni(a) da; (B.22)Igrain (a) étant donné par l'équation (B.14) ou par l'équation (B.18) selon le mode de chauﬀage.La ﬁgure B.12 décompose un spectre de poussière en ses composantes individuelles. Lesdistributions de tailles sont des lois de puissance, pour les graphites et les silicates. Les tiretsreprésentent le terme à l'intérieur de l'intégrale des équations (B.21) et (B.22), la contributionde chaque taille de grain. Les courbes en pointillés représentent l'intégrale à l'intérieur de lasomme, la contribution de chaque composante. Les courbes en traits pleins sont l'émission etl'extinction totales.
Note Technique :La ﬁgure B.12 a été produite à l'aide du modèle de Dwek et al. (1997). Les courbes enpointillés ont été calculées d'après l'équation (B.22), pour l'émission, et l'équation (B.21),pour l'extinction. La distribution de taille que j'ai adoptée, pour plus de clarté, est celle deDésert et al. (1990) :
Nsilicates(a) / a 2:9 pour 0:015m 6 a 6 0:11m;Ngraphites(a) / a 2:6 pour 0:0012m 6 a 6 0:015m: (B.23)Les tirets sont les émissions et extinctions pour les grains de rayon ak 6 a < ak +ak, oùfakgk est le rayon échantillonné, et ak, le pas de l'échantillonnage. Il y a une cinquantainede tranches de tailles pour chaque espèce. Les distributions des équations (B.23) ont étédiscrétisées et normalisées de manière adéquate. La densité de colonne adoptée est typiquedu milieu interstellaire : NH = 3  1025m 2. Ces paramètres physiques ne correspondent àaucun cas concret, ils ont été choisis dans un but pédagogique.
B.2 La confrontation aux observationsNous avons vu la manière dont étaient modélisées les poussières, sans nous soucier de lavraissemblance astrophysique des résultats. Nous allons voir maintenant ce qu'impliquent lescontraintes fournies par les observations, jusqu'à la construction de  modèles globaux . Leséléments induisant la présence de poussière dans le milieu interstellaire sont : l'absorption, la diﬀusion et la polarisation de la lumière stellaire et diﬀuse Galactique ; l'émission infrarouge et millimétrique du milieu interstellaire diﬀus ; la présence de bandes d'émission et d'absorption dues à des solides, dans les spectresstellaires et nébulaires ; la présence de halos diﬀusés autour des sources X.Il existe aussi quelques preuves indirectes : la déplétion de plusieurs éléments de la phase gazeuse du milieu interstellaire ; la présence de grains présolaires dans le système solaire ; le rôle de la poussière comme catalyseur de réactions chimiques ; le rôle de la poussière dans le chauﬀage des régions de photodissociation, par eﬀet pho-toélectrique sur les grains.
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Figure B.12: Eﬀet de la distribution de taille des grains sur le spectre émis et sur la courbe d'ex-tinction. Les tirets correspondent à une taille de grain donnée, les courbes en pointillés sont la sommesur la distribution de taille, et la courbe en trait plein est la somme des deux composantes (silicatesen noir et graphites en gris). Notations :  est la longueur d'onde, I, l'intensité monochromatiqueémise, ﬁ, la profondeur optique, et NH, la densité de colonne d'hydrogène.
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B.2.1 Silicates et grains carbonésHistoriquement, la poussière interstellaire a été découverte, dans les années 1930, par l'obs-curation qu'elle produisait, dans certaines régions du ciel, à une époque où l'on observaitpresque exclusivement en optique. Les propriétés des poussières ont donc d'abord été étudiéesà partir de l'extinction. Le premier modèle de poussières largement utilisé, a été élaboré parMathis et al. (1977, MRN). Ses auteurs réussirent à expliquer la courbe d'extinction moyennedu milieu diﬀus Galactique entre 0:11 et 1m de longueur d'onde, à l'aide de grains sphériquesde silicates et de graphites dont la distribution de taille était une loi de puissance :Nsilicates(a) / a 3:5 pour 0:025m 6 a 6 0:25m;Ngraphites(a) / a 3:5 pour 0:005m 6 a 6 0:25m: (B.24)Avec une telle distribution, la masse de grains est dominée par les grandes tailles, mais leursurface est dominée par les plus petits grains. Ce modèle a été exploité par Draine & Lee(1984) qui ont calculé les constantes optiques que j'ai présentées à la section B.1. Les fonctionsdiélectriques ont été construites, pour une partie, à partir de données de laboratoires, etlorsque ces données faisaient défaut, à partir d'observations astronomiques, en supposant unedistribution de taille de type MRN. En particulier, les bandes de silicates à 9:7 et 18mproviennent d'un ajustement sur des observations.Pourquoi utiliser ces deux types de grains ? Premièrement, les grains doivent être formésà partir des principaux éléments déplétés de la phase gazeuse (tableau A.2). Ensuite, lesobservations spectroscopiques restreignent fortement le type de matériau. Les bandes à 9:7 et18m, attribuées aux silicates, sont observées virtuellement dans tous les environnements. Cesont des grains construits à partir d'unités tétrahédrales SiO4, pouvant avoir des compositionstrès variées : MgSiO3, (Mg,Fe)SiO3, Mg2SiO4, (Mg,Fe)2SiO4. Ils sont essentiellement amorphes,sauf dans les enveloppes circumstellaires. Quant à la bande à 2175Å, elle est habituellementattribuée à de petits grains graphitiques (a < 0:02m) bien que d'autres porteurs aient étéproposés (Joblin et al., 1992). Le graphite se transforme partiellement en carbone amorphe,quand les conditions physiques sont favorables. D'autre part, on trouve des silicates présolaires,dans les  IDP   pour  Interplanetary Dust Particles   (Messenger et al., 2003), et desgros grains de graphite, dans les météorites.
B.2.2 Les hydrocarbures aromatiques polycycliquesIl reste un certain nombre de propriétés inexpliquées par des grains solides de silicateset de graphites. En particulier, on trouve, dans une grande variété d'objets, des bandes enémission, très intenses  elles peuvent dominer le spectre infrarouge  qui furent longtempsappelées  bandes infrarouges non-identiﬁées . La ﬁgure B.13 montre un spectre typiquede ces bandes, en émission. Les longueurs d'onde centrales des plus intenses d'entre ellessont 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3 et 12:7m. Ces bandes ont été abondamment étudiées par lesspectrographes embarqués à bord du satellite ISO. Elles sont relativement bien ajustées pardes proﬁl lorentziens (Boulanger et al., 1998 ; Laurent et al., 2000 ; Verstraete et al., 2001,partie II).Duley & Williams (1981) ont mis en évidence la concordance de ces bandes avec les modesvibrationnels, C-H et C-C, caractéristiques des matériaux aromatiques. Les hydrocarburesaromatiques polycycliques (PAH pour Polycyclic Aromatic Hydrocarbons) ont été proposéspar Léger & Puget (1984), Puget et al. (1985) et Allamandola et al. (1985). Les PAHs sontde grosses molécules (50 . nombre d'atomes . 1000) composées à partir de cycles aroma-tiques (ﬁgure B.14) chauﬀées stochastiquement. Ils sont à la limite des très petits grains. Le
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Figure B.13: Bandes aromatiques en infrarouge moyen. Le continuum et les raies du gaz ontété retirées. La courbe en trait plein montre le spectre résultant. Les pointillés sont les ajustementsde chaque bande, par une lorentzienne (cf section D.3). Ce spectre est celui de M82 (Laurent et al.,2000). Notations :  est l'éclairement monochromatique, et  est la longueur d'onde.
tableau B.1 fait correspondre à chaque bande un mode de vibration observé en laboratoire.Les longueurs d'onde centrales varient sensiblement d'un spectre à l'autre, en fonction de lastructure particulière de la molécule. L'intensité relative des bandes dépend, entre autre, dudegré d'ionisation des PAHs (Allamandola et al., 1989).L'importance des PAHs tient à plusieurs faits : On les observe pratiquement partout, surtout dans les régions de photodissociation, sauflorsque le rayonnement ultraviolet est trop intense, ce qui a pour eﬀet de les détruire. Ils sont censés contenir une part importante du carbone déplété. Ils jouent un rôle important dans le chauﬀage et le refroidissement du gaz par eﬀetphotoélectrique (Tielens & Hollenbach, 1985a ; Bakes & Tielens, 1994). Ils ont un rôle dans la chimie du milieu interstellaire, du fait de leur surface importante. Les bandes infrarouges sont des traceurs de formation d'étoiles (Genzel et al., 1998 ;Helou et al., 2000 ; Roussel et al., 2001a).On attribue également aux PAHs la montée du continuum ultraviolet lointain, de la courbed'extinction (Allamandola et al., 1989 ; Désert et al., 1990). Cette montée est très faiblementcorrélée avec la bande à 2175Å. Cependant, Joblin et al. (1992) ont modélisé cette dernièreavec des PAHs. Citons enﬁn, les études de Jones & d'Hendecourt (2000) et Jones et al. (2004)qui proposent les nanodiamants comme porteurs de certaines bandes infrarouges.
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Figure B.14: Structure moléculaire typique d'un PAH, inspiré de Peeters (2002). Les princi-paux modes de vibration sont représentés sur la molécule de benzène. Une molécule PAH est forméede plusieurs cycles aromatiques dont l'élément de base est le benzène.
B.2.3 Vers un modèle global de poussièresIdéalement, un modèle global de poussière devrait reproduire toutes les propriétés obser-vées, listées au début de cette section  extinction, émission, polarisation, diﬀusion X, etc. en utilisant chaque élément dans la limite disponible posée par les déplétions (tableau A.2).De plus, les grains utilisés devraient être constitués de matériaux dont les propriétés physico-chimiques et les constantes optiques sont connues (Dwek, 2004 ; Whittet, 2003, pour unerevue).Nous avons déjà parlé du modèle de Mathis et al. (1977), à la section B.2.1, ainsi que desconstantes optiques calculée par Draine & Lee (1984). Draine & Anderson (1985) ont étendula distribution de taille MRN aux très petits grains et ont pris en compte les ﬂuctuations detempérature de ces grains. Le premier modèle à avoir reproduit de manière cohérente, à la fois
Bande Mode de vibration moléculairecentral3:3m Vibration d'élongation de liaisons C-H attachées à un cycle aromatique6:2m Vibration d'élongation de liaisons C-C attachées à un cycle aromatique7:7m Superposition de plusieurs vibrations d'élongation de liaisons C-C8:6m Vibration d'élongation de liaisons C-H attachées à un cycle aromatique, dans leplan du cycle11:3m Vibration de ﬂexion de liaisons C-H attachées à un cycle aromatique, hors duplan du cycle, lorsqu'il y n'y a pas de liaisons C-H adjacentes12:6m Vibration de ﬂexion de liaisons C-H attachées à un cycle aromatique, hors duplan du cycle, lorsqu'il y a trois liaisons C-H adjacentes
Tableau B.1: Origine moléculaire des principales bandes aromatiques, extrait de Allaman-dola et al. (1989). La ﬁgure B.14 montre les modes de vibrations cités dans ce tableau.
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l'extinction et l'émission du milieu diﬀus Galactique, est le modèle de Désert et al. (1990).Puisque ce modèle sera abondamment utilisé, dans la partie III, présentons le brièvement.Le modèle de Désert et al. (1990) utilise trois composantes de grains dont la distributionde taille est une loi de puissance.Les PAHs sont les porteurs des bandes infrarouges et sont responsables de la montée non-linéaire de la courbe d'extinction dans l'ultraviolet lointain. Ils sont supposés être degrosses molécules planes, de rayon 4Å 6 a 6 12Å.Les très petits grains (VSGs pour Very Small Grains) sont des grains sphériques carbonés,de rayon 1:2 nm 6 a 6 15 nm. Ils sont responsables de l'émission continue, en infrarougemoyen, et de la bande à 2175Å de la courbe d'extinction.Les gros grains (BGs pour Big Grains) sont des grains sphériques silicatés qui ont un man-teau de matériau carboné. Ils ont un rayon 15 nm 6 a 6 110 nm. Ils sont responsables del'émission continue, en infrarouge lointain, et de l'extinction dans le visible et l'infrarougeproche.Ce modèle prend en compte les ﬂuctuations de température des grains. La ﬁgure B.15 montrel'ajustement des observations, proposé par ce modèle. Dans les modèles ultérieurs, commeceux de Draine & Li (2001), Li & Draine (2001) et Zubko et al. (2004), la bande à 2175Ået le continuum ultraviolet lointain sont expliqués, à la fois par des PAHs et par des grainscarbonés, contrairement au modèle de Désert et al. (1990). Cette constatation sera rappelée,lors de l'interprétation des résultats du chapitre G.Par la suite d'autres modèles ont été proposés. Li & Greenberg (1997) ont reproduit l'ex-tinction et la polarisation à l'aide de PAHs et de silicates cylindriques entouré d'un manteauorganique, en respectant les contraintes données par les déplétions solaires. Dwek et al. (1997)ont proposé un modèle à trois composantes : (i) des grains de graphite (ii) des silicates sansmanteau et (iii) des PAHs pour reproduire l'émission du milieu diﬀus observée par les ins-truments DIRBE et FIRAS à bord de COBE. Leur modèle reproduit mal l'extinction. Draine& Li (2001) et Li & Draine (2001) ont utilisé les mêmes données et un modèle semblable. Ilsparviennent à reproduire à la fois l'extinction et l'émission, mais ont besoin de plus d'élémentslourds que la quantité disponible, indiquée par les mesures de déplétions. Enﬁn, récemment,Zubko et al. (2004) ont élaboré un modèle reproduisant simultanément (i) l'émission (ii) l'ex-tinction et (iii) les abondances interstellaires. La diﬀusion des rayons X par les poussières(Smith & Dwek, 1998) pourrait être une contrainte supplémentaire pour discriminer, parmiles modèles possibles, ceux satisfaisant la composition et l'abondance des grains les plus gros.Il est important de noter que tous ces modèles de poussière ont été élaboré pour reproduireles propriétés des grains Galactiques, qui sont dans un milieu de métallicité donnée et sontsoumis à une irradiation particulière. Ces modèles ne sont donc pas directement applicables àd'autres galaxies, de métallicité et d'activité de formation d'étoiles diﬀérentes.
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Figure B.15: Émission et extinction par le modèle de Désert et al. (1990). Les barres d'erreursont les observations de l'émission  les références sont citées dans l'article. Les croix sur la courbed'extinction sont les observations de Savage & Mathis (1979). La ligne noire en trait plein représente lasomme des trois composantes. Notations :  est la longueur d'onde, I, l'intensité monochromatique,NH, la densité de colonne d'hydrogène, et ﬀH , la section eﬃcace par atome d'hydrogène.
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C.1 L'importance de l'infrarouge en astrophysiqueHistoriquement, les observations astronomiques ont été eﬀectuées, pendant longtemps, ex-clusivement en optique. L'infrarouge a connu un réel essor avec le télescope IRAS (Beichman,1988). Le satellite ISO (Kessler et al., 1996), qui est au centre de ce chapitre, a permis d'ap-profondir la connaissance de ce domaine de longueur d'onde, grâce à une meilleure sensibilitéet à une meilleure résolution spatiale et spectrale.
C.1.1 Phénomènes physiques ayant une contrepartie infrarougeLe rayonnement infrarouge est émis par diﬀérents processus physiques, dans des objetsvariés. Voici les principaux  je ne parlerai pas du système solaire.La poussière, comme nous l'avons vu dans la partie précédente, émet depuis l'infrarougeproche jusqu'au millimétrique, le maximum de l'émission se trouvant habituellement dansl'infrarouge moyen/lointain. En particulier, la formation stellaire enfouie est détectée parl'émission intense des grains qui l'entourent. La poussière est omniprésente dans l'univers
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actuel. On l'observe même dans les galaxies les plus faiblement métalliques (SBS 0335-052, de métallicité 1=40Z, avec AV ' 20 ; Thuan et al., 1999, par exemple).Certaines raies du gaz émettent en infrarouge. Par exemple, les raies ioniques de structureﬁne suivantes : [Ar iii] 8:99m, [S iv] 10:51m, [Ne ii] 12:81m, [Ne iii] 15:56m,[C ii] 158m, et la raie atomique [O i] 63m peuvent être très intenses. On observeégalement des raies moléculaires de H2, O2, H2O, etc.Les galaxies distantes voient leur spectre fortement décalé vers le rouge. Par exemple, laraie [H] 6563Å, lorsqu'elle est décalée à z = 6, émet dans l'infrarouge, à  = 4:6m.Les disques d'accrétion, depuis les disques stellaires jusqu'aux disques alimentant les noyauxactifs de galaxies  comme dans le cas de la galaxie infrarouge ultralumineuse présentéeà la section A.3.1  ont une émission continue, non thermique, intense couvrant un granddomaine de longueur d'onde, incluant l'infrarouge.Les étoiles vieilles émettent dans l'infrarouge proche (ﬁgure A.9) et ont une contribution àl'infrarouge moyen qui peut être comparable à l'émission des poussières, lorsque le milieuinterstellaire est raréﬁé comme dans le cas des elliptiques (ﬁgure A.10 ; Xilouris et al.,2004, par exemple).
C.1.2 L'opacité de l'atmosphèreL'infrarouge est toutefois un domaine spectral diﬃcile à explorer, depuis le sol, en raisonde l'opacité de l'atmosphère terrestre. La transmission atmosphérique en infrarouge procheet moyen est représentée sur la ﬁgure C.1. De nombreuses bandes d'absorption, dues à desmolécules diverses, comme O2 et H2O, strillent le signal  ici, le spectre de M82. Par ailleurs,la transmission chute à partir de 20m, et est pratiquement nulle entre 40 et 300m  nonreprésentée ici. C'est la raison pour laquelle les observatoires spatiaux sont préférés, dans cedomaine de longueur d'onde.
C.2 La caméra ISOCAMLa caméra ISOCAM (Cesarsky et al., 1996), était l'un des quatres instruments embarqués àbord du satellite ISO, qui a opéré de novembre 1995 à mai 1998. Ces instruments (tableau C.1)ont observé toutes les classes d'objets astrophysiques, entre 2:5 et 250m de longueur d'onde.Le satellite ISO (Kessler et al., 1996), maintenu à une température de 28K, par un cryostatd'He superﬂuide, possédait un miroir primaire de 60 cm de diamètre.
ISOCAM ISOPHOT ISOSWS ISOLWSType d'instrument Caméra Photo-polarimètre Spectromètre SpectromètreCouverture spectrale 2:517m 2:5240m 2:545m 45196:9m
Tableau C.1: Instruments embarqués à bord d'ISO.
À l'heure actuelle, alors que Spitzer/SIRTF est déjà en train de collecter des données, seule-ment 46% des observations ISOCAM ont été publiées  47% pour ISO, communication privéed'Alberto Salama. La base de données d'ISO contient encore une quantité très importante dedonnées à exploiter. ISOCAM n'est pas un instrument du passé.
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Figure C.1: Transmission atmosphérique en infrarouge moyen. La courbe en trait plein estla transmission, et la courbe en tirets est le spectre de M82 (Chanial, 2003), pour comparaison. Lesdeux principales bandes, aux alentours de 5 et 15m, sont dues aux molécules O2 et H2O de l'atmo-sphère, respectivement. Cette courbe de transmission a été produite avec le programme IRTRANS4, eta été obtenue sur le site du télescope UKIRT (http ://www.jach.hawaii.edu/JACpublic/UKIRT).Notations : T est la transmission et , la longueur d'onde.
C.2.1 L'optique d'ISOCAMLa ﬁgure C.2 montre le schéma de l'instrument. ISOCAM est composée de deux matricesindépendantes, comprenant chacune 32 32 pixels : (i) une matrice de détecteurs à injectionde charges en In :Sb (SW), à courtes longueurs d'onde, opérant entre 2:5 et 5:5m et (ii) unematrice de photoconducteurs en Si :Ga (LW), à grandes longueurs d'onde, opérant entre 4et 18m. Les quatre diﬀérentes lentilles de chaque canal (ﬁgure C.2) déterminent les quatrechamps de vue par pixel  PFOV pour  pixel ﬁeld of view   possibles : 1.5, 3, 6 et 12secondes d'arc par pixel. Le miroir de Fabry que l'on choisit d'utiliser a aussi pour eﬀet demodiﬁer le champ de vue eﬀectif (tableau C.2).
PFOV (00pix 1) 1.5 3 3 6 12Miroir de Fabry petit petit grand grand grandChamp de vue 4500  4500 8700  8700 1:50  1:50 30  30 3:30  3:30
Tableau C.2: Champs de vue eﬀectifs d'ISOCAM, extrait de Siebenmorgen et al. (2000).
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Figure C.2: Schéma de principe de la caméra ISOCAM, extrait de Siebenmorgen et al. (2000).
Les roues à ﬁltres permettent d'utiliser une dizaine de ﬁltres larges et un  ﬁltre variablecirculaire   CVF pour  circular variable ﬁlter  en anglais  pour chaque détecteur (Cesarskyet al., 1996 ; Siebenmorgen et al., 2000). Ce mode CVF permet de faire de la spectro-imagerie,c'est à dire d'obtenir un spectre pour chaque pixel, avec une résolution spectrale R = = '40.
C.2.2 Le détecteur LWToutes les données ISOCAM utlisées dans cette thèse ont été obtenues à l'aide du détecteurLW. C'est d'ailleurs, le plus utilisé des deux. Voyons les caractéristiques de cette matrice.Filtre c (m)  (m) RMS (%) Intérêt scientiﬁqueLW1 4.5 4.05.0 4.1 Continuum des étoiles vieilles et poussièreLW2 6.7 5.08.5 3.3 Bandes infrarouges à 6.2 et 7.7mLW3 14.3 12.018.0 4.8 GénéralLW4 6.0 5.56.5 7.5 Bande infrarouge à 6.2mLW5 6.8 6.57.0 7.5 ContinuumLW6 7.7 7.08.5 6.4 Bande infrarouge à 7.7mLW7 9.6 8.510.7 6.7 Bande des silicates à 9.7mLW8 11.3 10.712.0 5.4 Bande infrarouge à 11.3mLW9 14.9 14.0-16.0 2.8 ContinuumLW10 12.0 8.015.0 3.9 Bande IRAS à 12m
Tableau C.3: Filtres du détecteur LW d'ISOCAM, extrait de Siebenmorgen et al. (2000).Notations : c est la longueur d'onde centrale du ﬁltre, , sa largeur, et RMS est la dispersion dufacteur de conversion permettant de passer des ADU/Gain/s à un éclairement monochromatique, enJy. La colonne 24 est endommagée, elle n'est pas utilisée. Plusieurs temps d'exposition sontpossibles : tint = 0:28 s, 2 s, 5 s, 10 s, 20 s. On peut choisir trois gains : G = 1, 2, 4. Lesﬁltres disponibles, dénommés LWx avec x = 110, sont donnés dans le tableau C.3. Nous
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voyons, d'après la colonne  RMS , que la calibration absolue est correcte, à 5% près. Laﬁgure C.3 illustre le tableau C.3, en superposant les bandes passantes des dix ﬁltres LW, àun spectre astrophysique. On remarque que les bandes les plus larges, comme LW2, LW3,ou LW10, englobent plusieurs composantes spectrales diﬀérentes  continuum, bandes PAHs,raies ioniques  qu'il faut quantiﬁer pour faire une interprétation convenable. La convention,pour la correction de couleur, est   I = constante.
Figure C.3: Bandes larges et spectre avec ISOCAM-LW. Les courbes grises sont les trans-missions de chaque ﬁltre LW (tableau C.3). La courbe noire est un spectre CVF-LW  celui de M82(Laurent et al., 2000). Attention, ce n'est pas la transmission du CVF. Notations :  est la longueurd'onde, et  , l'éclairement monochromatique.
LW1 LW2 LW3 LW4 LW5 LW6 LW7 LW8 LW9 LW101.500 2.400 2.300 4.400 2.200 2.300 2.500 3.100 3.600 4.700 3.5003.000 3.800 4.700 4.700 4.500 4.900 5.100 4.800 4.400 4.900 4.7006.000 7.400 7.600 9.900 7.600 7.700 7.600 7.900 8.800 10.200 8.700
Tableau C.4: Largeur à mi-hauteur des PSFs pour les ﬁltres LW. Ces largeurs sont donnéesen secondes d'arc. Elles dépendent de la valeur de la PFOV, 1:500, 3:000 ou 6:000.La  PSF    Point Spread Function , ou  fonction d'étalement de point   a étémesurée pour chaque PFOV, et pour chaque ﬁltre et longueur d'onde du CVF. Le tableau C.4donne les largeurs à mi-hauteur de la PSF des ﬁltres LW. Le proﬁl de l'une de ces PSFs est
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montré à la ﬁgure C.4. Les courbes de la ﬁgure C.4 représentent la variation de la largeur àmi-hauteur de la PSF, en fonction de la longueur d'onde.
Figure C.4: Largeurs à mi-hauteur de la PSF en mode CVF. Les trois courbes correspondentà trois PFOV.  FWHM  signiﬁe  largeur à mi-hauteur , pour  Full Width at Half Maximum .La surface de droite est le proﬁl de la PSF à travers LW3 (PFOV=600).
C.3 La réduction des données ISOCAMDans cette partie, je vais décrire les étapes de la réduction des données, nécessaire pourobtenir une image ou un spectre astrophysique, à partir d'un signal brut, exprimé en unitésélectroniques. Ce traitement est décrit brièvement dans l'article de Madden et al. (2005). Ilrepose sur les bases jetées par les thèses de Laurent (1999), Roussel (2001) et Chanial (2003).D'un point de vue pratique, les algorithmes, permettant d'eﬀectuer les diﬀérentes étapesde cette réduction de données, ont été rassemblés dans un logiciel, nommé CIA  pour  CAMInteractive Analysis   (Ott et al., 2001). Gastaud & Chanial (2000) et Chanial (2003) ontsimpliﬁé et amélioré ce logiciel en créant CIR, pour  CAM Interactive Reduction . Je vaisdécrire le processus, en prenant pour exemple la galaxie naine NGC1569 (Galliano et al., 2003 ;Madden et al., 2005), qui a été observée, à la fois en bandes larges, et en spectro-imagerie.
C.3.1 La correction des eﬀets instrumentauxC.3.1.1 Les données brutesLes données brutes, que l'on peut retirer sur l'archive ISO (http ://www.iso.vilspa.-esa.es/ida/index.html), se présentent sous la forme d'un cube. Deux de ses dimensions, sontles dimensions spatiales de la caméra, les coordonnées d'un pixel, la troisième est l'évolutiontemporelle du signal, pour chaque pixel. Chacun de ces  pas de temps  est une intégrationélémentaire, appelée  trame    frame  en anglais. Le signal est lui, en ADU,  Analog-to-digital units .La ﬁgure C.5 montre le signal d'un pixel d'ISOCAM en fonction de la trame, avant laréduction de données. Cette observation a été eﬀectuée en mode  mosaïque    raster  enanglais  à travers deux ﬁltres diﬀérents. Ce mode mosaïque consiste à centrer le détecteursur diﬀérentes parties de la source  dans notre cas, c'est un carré 2  2  aﬁn d'imager unobjet, éventuellement plus grand que le champ de vue. Cette méthode présente l'avantage de
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Figure C.5: Coupe temporelle d'un pixel d'ISOCAM. La courbe noire est le signal du pixelconsidéré. Les tirets verticaux délimitent les diﬀérentes utilisations de ﬁltres. La première partie estobservée à travers LW3, la seconde, à travers LW9. Les lignes verticales pointillées délimitent leschangements de position du pixel sur le ciel, en mode mosaïque.
pouvoir fournir une mesure du fond du ciel lorsque le quadrillage choisi est plus grand que lasource.
C.3.1.2 Les principales étapes de la réduction des donnéesLe courant d'obscurité. La première étape est de soustraire le  courant d'obscurité , ou dark . Celui-ci occasionne des diﬀérences de niveau entre lignes paires et impaires. Il aété modélisé par Biviano et al. (1998b), à partir de mesures de calibration, corrigées desdérives temporelles. La ﬁgure C.6 montre l'eﬀet de la soustraction du courant d'obscuritésur une trame donnée. Les bandes horizontales disparaissent. Parallèlement, le signal estconverti en ADU/Gain/secondes, lors de cette étape par le logiciel.Les rayons cosmiques. Les  rayons cosmiques    glitches  en anglais  sont des picsd'intensité, produits par l'impact de particules chargées sur le détecteur. La ﬁgure C.7montre l'allure temporelle et spatiale d'un rayon cosmique ordinaire. Leur impact estrelativement court, cependant ils peuvent avoir un eﬀet de mémoire plus ou moins long,en occasionnant une décroissance exponentielle, les  faders , ou une baisse de sensibilitémomentanée du détecteur, les  dippers  (Claret et al., 1998). Ces pics sont retirés àl'aide d'un ﬁltrage multirésolution (Starck et al., 1999) sur chaque bloc de donnée. Cette
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Figure C.6: Correction du courant d'obscurité. L'image de gauche est une trame brute, l'imagede droite est la même trame, corrigée du courant d'obscurité. La bande blanche verticale est la colonnede pixels morte n24. La dynamique de l'échelle d'intensité est identique pour les deux images. Lasource est la galaxie naine NGC1569 (Madden et al., 2005).
méthode est ineﬃcace pour retirer les  faders  et les  dippers . Il faut donc examinerla coupe temporelle de chaque pixel, identiﬁer les cosmiques restants, ainsi que leurs eﬀetsde mémoire, et les retirer manuellement. Cette étape est fastidieuse, mais nécessaire pourobtenir des données de qualités, particulièrement en mode CVF, où le nombre de tramepar bloque, et le temps d'intégration par trame, habituellement utilisés, sont faibles.
Figure C.7: Eﬀet d'un rayon cosmique sur la coupe temporelle et sur la trame. La coupetemporelle, sur la gauche, représente le signal avant correction (en gris), et après suppression descosmiques (en noir). L'image de droite est la trame lors de laquelle le premier rayon cosmique apercuté la matrice.
Les eﬀets de mémoire. À cause de leur très faible température, les photoconducteurs utili-sés en astronomie infrarouge présentent des eﬀets de mémoire systématiques. La réponse,après une variation de ﬂux, n'est pas instantanée, et dépend fortement de l'historique
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du pixel. La ﬁgure C.8 montre la stabilisation du signal, après une marche de ﬂux as-cendante, et descendante. La réponse n'est jamais stabilisée et peut entrainer un biaisde 10%, sur la photométrie ﬁnale (Coulais & Abergel, 2000). La méthode utilisée pourcorriger cet eﬀet a été développée par Fouks & Schubert (1995) pour le détecteur Si :Gad'ISOPHOT. Il existe également une dérive lente, sur la durée d'une observation, quin'est pas corrigée par la méthode de Fouks & Schubert (1995). Elle est surtout sensiblepour les grandes mosaïques, et a été discutée par Roussel (2001).
Figure C.8: Correction des eﬀets de mémoire. Les courbes grises représentent les signaux noncorrigés des eﬀets de mémoire, et les courbes noires, le même signal, après application de la méthodede Fouks & Schubert (1995). La courbe de gauche montre une marche de ﬂux ascendante, et celledroite une marche descendante.
Le champ plat. Chaque pixel de la matrice n'a pas la même réponse à une illumination uni-forme. Pour corriger cet eﬀet, il suﬃt de diviser le signal par la réponse de la caméra à un champ plat , ou  ﬂat ﬁeld . Ces champs plats peuvent être obtenus de deux manièresdiﬀérentes. La première  dite  méthode de calibration   est d'utiliser les données decalibration en vol (Biviano et al., 1998a). La seconde  dite  méthode automatique  est de construire un champ plat, propre à l'observation que l'on souhaite réduire. Eneﬀet, si chaque pixel de la matrice regarde majoritairement le fond, sa valeur moyennepeut être utilisée pour calculer le champ plat. Cette dernière méthode est plus précise,mais entraine des résultats faux, pour les pixels qui observent la source, durant unegrande partie de l'observation. C'est le cas pour les galaxies naines, qui sont observéesen mode CVF, avec un seul pointé, ou en bandes larges, sur de petites mosaïques, 2 2.Pour ces données, j'ai utilisé une méthode hybride qui consiste à employer la méthodeautomatique pour les pixels du fond, et la méthode de calibration pour les autres.Projection, distortion et photométrie. Les mosaïques sont ensuite projetées, en fonctionde leur astrométrie, aﬁn de construire une carte réelle. À ce moment-là, la distortiondu champ (Okumura, 2000), qui dépend de la lentille de champ utilisée (ﬁgure C.2), estcorrigée. Le signal est en ADU/G/s. Sa conversion en unités astrophysiques (mJy), sefait en utilisant les données de calibration en vol (Blommaert, 1998).
C.3.2 Obtenir des quantités astrophysiquesÀ ce stade de la réduction de données, tous les eﬀets instrumentaux ont été corrigés. Ilreste encore quelques étapes à réaliser, avant d'obtenir une image ou un spectre, qui soit
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interprétable scientiﬁquement.
C.3.2.1 Soustraction de l'avant-plan zodiacal
Figure C.9: L'avant-plan zodiacal et la distribution des points du fond. La courbe de gaucheest un spectre du fond zodiacal, observé par ISOCAM. L'histogramme de droite est la distribution despoints du fond, à travers LW3  la source est NGC1569. La courbe pointillée grise est une gaussienneajustée à la distribution.Les observations infrarouges sont contaminées par l'émission des poussières du milieu in-terplanétaire. Celle-ci est appelée  fond zodiacal  ou, plus judicieusement,  avant-planzodiacal . Cet avant-plan a été observé et modélisé par Reach et al. (1996). La ﬁgure C.9montre, entre autres, un spectre de ce fond. Il ne contient pas de signatures spectrales parti-culières. Il peut être soustrait relativement facilement, si l'image contient des pixels voyant lefond. Sa contribution est pratiquement négligeable pour les sources brillantes  les galaxies àﬂambée de formation d'étoiles, comme M82  mais doit être prise en compte pour les sourcesfaibles, comme les galaxies naines. Heureusement, dans ce dernier cas, il a été possible d'esti-mer ce fond. La distribution montrée à la ﬁgure C.9 est celle des points du fond en fonction deleur ﬂux. On voit que cette distribution est à peu près symétrique. Elle est relativement bienapprochée par une gaussienne, sauf au niveau des ailes. Pour déterminer la valeur à soustraireà l'image en question, on prend la médiane de la distribution. C'est un meilleur estimateurque la moyenne, dans ce cas-là, car il est moins sensible aux valeurs aberrantes, dues auxcosmiques mal retirés, par exemple. La ﬁgure C.10 montre la distribution, pour un CVF.Lorsqu'aucun pixel ne voit le fond et que les sources sont faibles, il faut trouver une autreméthode. C'était le cas, pour plusieurs sources de l'échantillon de galaxies elliptiques, publiépar Xilouris et al. (2004). Pour ces sources, nous avons extrapolé le proﬁl de brillance, avec unproﬁl de Vaucouleurs (1953), la valeur du fond étant un paramètre libre. On peut également,dans le cas d'un CVF, ajuster un spectre de fond zodiacal, comme celui de la ﬁgure C.9, surles points des régions étendues, aﬁn d'obtenir une limite supérieure de la valeur du fond.
C.3.2.2 Estimation des incertitudesPour obtenir des ﬂux scientiﬁquement interprétables, il faut en estimer les incertitudes. Jeles ai évaluées en m'inspirant, en grande partie, de ce qu'avaient fait Roussel et al. (2001b),et je les ai décrites dans le papier I (Madden et al., 2005). Biviano (1998) a identiﬁé lesdiﬀérentes sources d'erreur, dans les observations ISOCAM. On peut en retenir principalement
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Figure C.10: La distribution des points de l'avant-plan zodiacal, en fonction de la lon-gueur d'onde. Cette surface représente la distribution des points du fond, pour une observationCVF  celle de NGC1569. C'est, en quelque sorte, la combinaison des deux courbes de la ﬁgure C.9.
trois. Notons F(), l'incertitude sur le ﬂux F(), intégré dans un ouverture . F() estla densité de ﬂux par rapport aux fréquences, ou éclairement monochromatique, pris à lalongueur d'onde . Notons (i; j;), les coordonnées d'un pixel (i; j), à la longueur d'onde .Dans le cas d'une intégration en bande large, cette longueur d'onde correspond à l'observationau travers d'un même ﬁltre.
1) Le bruit de lecture et le bruit de photon, ﬀRMS(i; j;), sont estimés et propagés par lelogiciel, en prenant la dispersion du signal. La contribution à l'erreur totale est la sommequadratique sur tous les pixels :
F RMS () = 2s X(i;j)2ﬀ2RMS(i; j;): (C.1)
2) La non-stabilisation du signal est la contribution principale, dans la plupart des cas,avec une erreur d'environ 15% sur le ﬂux (Biviano, 1998). Celui-ci est estimé par laméthode décrite par Roussel et al. (2001b). À l'intérieur d'un bloc, on considère quetoute variation du ﬂux, supérieure à un niveau de 3  ﬀRMS, est un eﬀet de mémoire.Notons, cette variation F3ﬀ(i; j;). Le temps de stabilisation est de l'ordre de 120 s, on
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corrige ce terme par un facteur :8<: fstab() = 1 si tinteg > 120 sfstab() = 120 stinteg si tinteg < 120 s (C.2)La contribution à l'erreur totale est :
F trans () =s X(i;j)2 F3ﬀ(i; j;) fstab(): (C.3)3) L'erreur sur la mesure de l'avant-plan zodiacal est donnée par la dispersion de la dis-tribution des points du fond (ﬁgure C.9), ﬀ2zod. Cette valeur est identique, pour chaquepixel. La contribution à l'erreur totale est :
F zod () = 2s X(i;j)2ﬀ2zod: (C.4)Cette dernière erreur est une incertitude statistique sur la mesure du fond, et non l'erreursystématique que l'on commet en prenant une région du ciel, contenant une émission résiduelle.À cela, s'ajoutent des erreurs de calibration systématiques : 5% sur la calibration des ﬂux(tableau C.3) et 5% de variation selon l'orbite (Siebenmorgen et al., 2000). Finalement, ceserreurs sont sommées quadratiquement :
F() =q[F RMS ()]2 + [F trans ()]2 + [F zod ()]2 + 2 [0:05 F()]2: (C.5)Le tableau C.5 donne la contribution de ces diﬀérents termes, dans deux cas concrets  M82est plus brillante que NGC1569. On voit que ce sont les erreurs systématiques  celles duesaux transitoires  qui dominent.RMS Transitoires Zodiacal TotalNGC1569 moyenne 13% 22% 3% 27% = 16m 13% 9% 2% 17% = 4m 66% 31% 13% 75%M82 moyenne 1% 4% 1% 8% = 16m 1% 1% 2% 8% = 4m 8% 13% 4% 17%
Tableau C.5: Contribution des diﬀérentes sources d'erreur, dans le cas des CVF de NGC1569et de M82. La ligne  moyenne  donne la moyenne sur les longueurs d'onde, et les deux lon-gueurs d'onde extrêmes du spectre sont indiquées, pour chaque galaxie. La valeur indiquée estF x ()=F() pour chaque contribution x. Ces valeurs sont données pour une ouverture englo-bant toute la galaxie.
Il est très utile de vériﬁer les valeurs des ﬂux obtenues, en les comparant à d'autres obser-vations. Par exemple, la bande LW10 est identique à la bande IRAS à 12m. On peut aussiintégrer le CVF dans une bande donnée  la bande N à 10:2m, par exemple  et le comparerà une observation au sol. Dans le papier I, nous avons comparé, les ﬂux IRAS à 12m globauxaux ﬂux de nos spectres, intégrés dans cette même bande, pour appuyer nos résultats.
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Figure C.11: Courbes de croissance, pour NGC1569, à travers LW3 et LW6. Les ouverturessont circulaires concentriques, centrées sur le barycentre de luminosité de la galaxie. La valeur portéeen abscisse est le diamètre de cette ouverture. Les barres d'erreur sont les incertitudes totales sur leﬂux (équation C.5). Notations :  est l'éclairement monochromatique.
On peut également s'assurer de la qualité des données en construisant les  courbes decroissance , donnant la valeur du ﬂux en fonction de l'ouverture. La ﬁgure C.11 montre detelles courbes, tracées pour NGC1569, à travers LW3 et LW6, dans des ouvertures circulairesconcentriques. En théorie, si le champ de vue utilisé englobe toute la galaxie  même l'émissiondiﬀuse étendue  ces courbes doivent devenir plates à partir d'un certain rayon. En eﬀet, si lefond zodiacal a été correctement soustrait, le ﬂux intégré ne change pas lorsque l'on y ajoutel'émission du fond, seul le bruit augmente.
C.3.2.3 Filtrage et déconvolutionPour améliorer la qualité des résultats, on peut déconvoluer les données, spatialement etspectralement. J'ai utilisé les méthodes de ﬁltrages et déconvolution multirésolution, dévelop-pées par Starck (2001) et décrites par Starck et al. (1998). Il m'a été possible de déconvoluerles observations en bandes larges. Celles-ci avaient un rapport signal sur bruit suﬃsammentélevé. Sur la ﬁgure C.12, nous voyons, particulièrement bien, l'eﬀet de la déconvolution, encomparant le nombre de pixels qu'occupe l'étoile de champ  source ponctuelle  située enhaut, à droite de la galaxie, avant et après la déconvolution.En revanche les spectres de galaxies naines étaient trop bruités pour les déconvoluer spa-tialement et spectralement. Je me suis contenté d'appliquer un ﬁltre spatial multirésolution.Laurent (1999) discute les deux déconvolutions, dans le cas de sources brillantes  galaxies àﬂambée de formation d'étoiles normales.
C.3.3 Un exemple de sessionDans cette section, je vais décrire le déroulement d'une session typique de réduction dedonnées ISOCAM, avec CIR. Cette section est un peu technique, mais elle sera peut-êtreutile à certains, étant donné qu'il n'y a pas de manuel de CIR. Le point-virgule marque uncommentaire, sous IDL.
;; Lecture du fichier contenant les données brutes
F. Galliano Version ﬁnale
66 Chapitre C. Les observations avec ISOCAM
Figure C.12: Images de NGC1569, avant et après déconvolution, dans les bandes LW3 etLW6 (Galliano et al., 2003). La dynamique de l'échelle d'intensité est identique pour les quatre images,ainsi que le champ de vue.
xcisp = READ_XCISP('cisp86301387.fits',DIR='Data')
;; Correction du courant d'obscuritéCORRECT_DARK_VILSPA , xcisp
;; Correction des cosmiques par la méthode automatiqueCORRECT_GLITCH_MR , xcisp
;; Correction des effets de mémoirestab_img = MEDIAN_ARRAY(xcisp[0:10].data,xcisp[0:10].mask,DIM=3)CORRECT_TRANSIENT_FS , xcisp , STAB_IMG=stab_img
;; Correction des cosmiques et des effets de mémoire residuels, à la mainXCUBE , /GLITCH , xcisp
J'eﬀectue habituellement cette étape manuelle, après la correction des transitoires, car l'ins-pection du cube de données est très longue et fastidieuse. En masquant les cosmiques et les
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Figure C.13: Images ﬁnales de NGC1569, à travers LW3 et LW6 (Galliano et al., 2003).L'image du haut est LW3 et celle du bas LW6. La dynamique de la table de couleur est identiquepour les deux images, ainsi que le champ de vue.
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eﬀets de mémoire résiduels, au même moment, on gagne beaucoup de temps. Concrètement,la dernière instruction a pour eﬀet d'ouvrir une fenêtre, qui va nous permettre d'inspecter lecube de données et de masquer les pixels aﬀectés. J'en proﬁte, par la même occasion, pourmasquer les pixels du bord du champ  une ou deux rangées, selon les cas  qui sont tropfaiblement illuminés, et peuvent aﬀecter la mesure du fond zodiacal.
;; Mise à jour de l'historiqueADD_HISTORY,xcisp,'xcube,/glitch','1.0',params='manual'
;; Extraction des données correspondant à LW3lw3 = XSLICE(xcisp)
L'instruction précédente a pour eﬀet d'ouvrir une fenêtre qui va nous permettre de choisirquelles données extraire. Dans le cas d'une observation en bande large, on aura à choisir unﬁltre donné  dans notre exemple, LW3.
REDUCE_PDS , lw3
;; Correction de champ platCORRECT_FLAT_MIXED , lw3
Cette procédure, CORRECT_FLAT_MIXED, n'appartient pas à CIR. C'est une méthode que j'aidéveloppée, et qui est un mélange des méthodes  automatique  et  de calibration  (sec-tion C.3.1.2). Ces procédures, sous CIR, s'appellent CORRECT_FLAT_AUTO et CORRECT_FLAT_LI-BRARY.
;; Soustraction du fond zodiacalZODIAC , lw3 , mask_lw3
Là encore, cette procédure est une routine personnelle. La variable mask_lw3 masque la source.Ensuite, la procédure retire la médiane de la distribution des points du fond (section C.3.2.1).
;; Projection de la mosaïque et correction de la distortionPROJECT_RASTER_DISTORTION , lw3
;; Conversion du fluxCONVERT_FLUX , lw3
Nous pouvons maintenant déconvoluer l'image, contenue dans la variable lw3.raster,en utilisant le logiciel MR/1 (Starck, 2001). La variable psf_lw3 contient la PSF adéquate,construite d'après les ﬁchiers de calibration. Il faut éliminer les trous de l'image  comme, lacolonne de pixels morte  en extrapolant les parties manquantes, sans oublier de mettre à jourle RMS. Les paramètres utilisés ont été optimisés pour ce cas particulier.
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;; Ecriture des fichiers fitsWRITEFITS , "psf_lw3_3.fits" , psf_lw3.rasterWRITEFITS , "lw3.fits" , lw3.rasterWRITEFITS , "lw3_rms.fits" , lw3.rmsraster
;; On déconvolueSPAWN , 'mr_deconv -p -v -i 500 -e 0 -m 5 -s 3 -R lw3_rms.fits lw3.fitspsf_lw3_3.fits lw3_deconv.fits'
Le traitement est similaire pour un CVF, à l'exception de la commande XSLICE, qui estremplacée par EXTRACT_CVF, et de PROJECT_RASTER_DISTORTION, qui est supprimée.La ﬁgure C.14 récapitule la procédure à suivre.
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IMPORTANT
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Figure C.14: Procédure de réduction des données ISOCAM.
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l'absolu, un spectre est une distribution spectrale d'énergie. Au cours de ce chapitre,je parlerai exclusivement de spectres.
D.1 L'analyse des spectres pris par ISOCe chapitre présente des spectres observés par trois instruments embarqués à bord d'ISO :ISOCAM (chapitre C), ISOPHOT (Lemke et al., 1996) et ISOSWS (de Graauw et al., 1996).La résolution spectrale d'ISOCAM et ISOPHOT, R = = ' 40 est relativement moyenne,tandis que celle d'ISOSWS, R ' 1000  2000 est très ﬁne. En revanche, seule ISOCAM a unerésolution spatiale suﬃsante pour résoudre les sources auxquelles nous nous intéresserons.
D.1.1 Les spectres en infrarouge moyenLa section A.3.1 décrivait la diversité des distributions spectrales d'énergie de galaxies.Cette section en est le pendant observationnel. Elle a pour but de décrire la composition desspectres en infrarouge moyen.
D.1.1.1 Les composantes spectrales
Figure D.1: Composantes d'un spectre en infrarouge moyen. Les bandes aromatiques et lesraies ioniques sont indiquées. Cet exemple est le spectre ISOSWS de Orion 2 (Vermeij et al., 2002).Notations :  est l'éclairement monochromatique et, , la longueur d'onde.
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Un spectre infrarouge moyen contient des informations, en émission et en absorption, surplusieurs composantes physiques du milieu interstellaire. La ﬁgure D.1 donne un exemple despectre, en identiﬁant ses diﬀérentes composantes spectrales.Le gaz ionisé émet plusieurs raies ioniques. Les plus brillantes, aux longueurs d'onde cou-vertes par ISOCAM, sont : [Ar ii] 6:98m, [Ar iii] 8:99m, [S iv] 10:51m, [Ne ii]12:81m et [Ne iii] 15:56m (ﬁgure D.1).La poussière se manifeste par l'intermédiaire :1) de bandes aromatiques, émises par les PAHs (section B.2.2) ;2) de très petits grains, produisant une émission continue thermique, croissante versles grandes longueurs d'onde ;3) de bandes en absorption  éventuellement en émission  de silicates à 9:7m (ﬁ-gure A.6), la bande à 18m étant hors des spectres ISOCAM.Les étoiles vieilles ont un continuum en émission qui s'étend jusque dans l'infrarouge moyen.L'hydrogène moléculaire présente une raie en émission à 9:6m. Celle-ci est très faible,dans la plupart des spectres étudiés.Le spectre de la ﬁgure D.1 est l'observation, avec ISOSWS, d'une région H ii Galactique. Larésolution spectrale d'ISOSWS permet de distinguer aisément les raies atomiques, des bandesaromatiques. Ces dernières sont plus larges. On remarque aussi l'importance du continuumdes petits grains.
D.1.1.2 La diversité des spectres selon les environnementsComme nous l'avions souligné à la section A.3.1, les conditions physiques du milieu in-terstellaire conduisent à des répartitions spectrales de l'énergie particulières. La ﬁgure D.2montre quelques exemples de spectres ISO. Analysons les éléments qui font leur diversité.Les spectres de la ﬁgure D.2 sont classés implicitement en fonction de l'importance relativedu continuum des petits grains. Le spectre de la galaxie elliptique est très bruité. Il s'en dégageun continuum décroissant avec la longueur d'onde. Ce continuum est dû à l'émission des étoilesvieilles. On distingue, à 9:7m, ce qui pourrait être la bande des silicates, en émission. Cettebande est caractéristique des étoiles AGB (Boulanger et al., 2000, pour une revue), on l'observedans ce type de galaxies, lorsque le signal est suﬃsant (Xilouris et al., 2004, par exemple). Lesbandes aromatiques dominent le spectre de la galaxie spirale. Celles-ci sont moins importantes,dans l'irrégulière naine, en raison de la faible métallicité. On remarque, par contre, la présencedes raies [S iv] 10:51m et [Ne iii] 15:56m, dans cette galaxie riche en gaz.Dans le spectre de la galaxie à ﬂambée de formation d'étoiles, le continuum des petitsgrains prend de l'importance. Ceux-ci sont chauﬀés par le champ de rayonnement intense.La région de formation d'étoiles de faible métallicité et la région H ii ont les mêmes carac-téristiques spectrales : (i) la raideur du continuum des petits grains (ii) l'absence de bandesaromatiques, dont les porteurs sont probablement détruits par la dureté et l'intensité du champde rayonnement et (iii) l'intensité de ses raies ioniques. La seule grande diﬀérence réside dansles raies qui sont excitées : [Ne ii] 12:81m et [Ar ii] 6:98m, pour la région H ii, et [S iv]10:51m et [Ne iii] 15:56m, pour 30Doradus. Enﬁn, le spectre du noyau actif ne présentepratiquement pas de signatures spectrales particulières. Il est dominé par un fort continuum,et la bande d'absorption des silicates.
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Figure D.2: Diversité des spectres en infrarouge moyen. Leur ﬂux a été normalisé et ils ontété décalés. Le  noyau actif  est le noyau de NGC1068 (Laurent et al., 2000), la  région H ii  estIR 18434 (Peeters et al., 2002), la  région de formation d'étoiles  est 30Doradus (Madden et al.,2005), le  starburst  est M82 (Laurent et al., 2000), la  naine irrégulière  est NGC1140 (Maddenet al., 2005), la  spirale  est NGC1097 (Roussel et al., 2001a) et l' elliptique  est NGC1399(Madden et al., 1997). Notations :  est l'éclairement monochromatique et, , la longueur d'onde.
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D.1.2 Choix d'une méthode de décompositionIl faut disposer d'une méthode de décomposition spectrale, pour analyser nos observations,aﬁn d'en extraire une information quantitative. La méthode décrite dans cette section a étéutilisée pour obtenir les résultats présentés dans les sections D.2 et D.3.
D.1.2.1 MotivationsLe choix de la méthode de décomposition repose sur plusieurs arguments. Nous voulionsune méthode relativement simple, qui permette de séparer les principales composantes. Nousvoulions que les seules informations, supposées a priori, soient le nombre, la longueur d'ondecentrale et le proﬁl des composantes. Enﬁn, pour pouvoir étudier un échantillon étendu, com-prenant des spectres très diﬀérents, nous nous sommes imposé une méthode robuste, applicableà tous les spectres.
Figure D.3: Les deux principales méthodes de décomposition spectrales. La  méthode 1 est la méthode  néerlandaise , et la  méthode 2 , la méthode  française . Ces deux méthodessont comparées sur le spectre de M82 (Laurent et al., 2000), intégré dans une ouverture circulaire de2400 de diamètre. Notations :  est la longueur d'onde,  est l'éclairement monochromatique.Plusieurs méthodes d'analyse de spectres infrarouges existent, dans la littérature. Le proﬁldes raies atomiques ne pose pas de problème, en raison de leur absence d' ailes . Les dif-férences entre ces méthodes résident dans les manières d'ajuster le continuum et les bandesaromatiques. Les deux principales, que l'on peut identiﬁer, sont illustrées par la ﬁgure D.3. Cesont les suivantes  les noms de ces méthodes n'ont rien d'oﬃciel.
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 La méthode  néerlandaise   utilisée par Hony et al. (2001) et Vermeij et al. (2002),en particulier  ne considère, dans l'émission des PAHs, que la partie émergente ducontinuum (partie gauche de la ﬁgure D.3). Plus précisément, si l'on suit la descriptionfaite par Vermeij et al. (2002), cette méthode est en deux étapes :1) un premier continuum, modélisé par une fonction  spline , est contraint par lescourtes longueurs d'onde du spectre, la région 9 10m, la base bleue de la raie duS iv et les points aux alentours de 11:7m (partie grise de la ﬁgure D.3, en haut, àgauche) ;2) le plateau, sous les bandes à 7.7 et 8.6m, est ajusté par une seconde fonction spline  (partie hachurée de la ﬁgure D.3, en haut, à gauche).L'intensité des bandes est obtenue en intégrant le résidu (partie hachurée de la ﬁgure D.3,en bas, à gauche). La méthode  française   utilisée par Boulanger et al. (1998), Laurent et al. (2000) etVerstraete et al. (2001), en particulier  suppose un proﬁl lorentzien des bandes aroma-tiques (ﬁgure D.3). Les ailes de ces lorentziennes ont un rôle prédominant dans l'ajuste-ment. Le continuum a une forme relativement simple  habituellement une droite, uneloi de puissance, ou un corps noir modiﬁé. L'intensité des bandes s'obtient en intégrantl'intensité sous les lorentziennes.Avec ces deux méthodes, on ne mesure pas exactement les mêmes quantités. C'est unequestion de déﬁnition. Cependant, il faut en tenir compte dans l'interprétation physique. Letableau D.1 compare les deux méthodes sur l'exemple de M82.
Intensités en 10 15Wm 2Méthode 6:2m 7:7m 8:6m 11:3m néerlandaise  397 820 81 179 française  930 2770 854 491
Tableau D.1: Comparaison des deux méthodes sur l'exemple de M82 (ﬁgure D.3).
Note Technique :Une erreur très courante est faite, avec les données ISO. Leur ﬂux est une densité parrapport à la fréquence, donnée en fonction de la longueur d'onde : (). Il faut donc, pouravoir l'intensité I0 d'une raie ajustée par un proﬁl p(), intégrer :
I0 = Z 10 p() c2 d: (D.1)
Cette remarque élémentaire est parfois oubliée.
D.1.2.2 Description de la méthodeLa méthode que nous avons choisi d'utiliser s'inscrit dans la lignée de la méthode  fran-çaise . En particulier, le choix d'un proﬁl lorentzien, pour les bandes aromatiques, reposesur des bases physiques. Leur largeur est probablement due à l'émission intrinsèque de chaqueparticule, et non pas à la superposition de plusieurs bandes (Boulanger et al., 1998).La ﬁgure D.4 illustre cette méthode. L'ajustement des spectres comporte quatre compo-santes diﬀérentes.
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Figure D.4: La méthode de décomposition spectrale choisie. La ﬁgure de gauche montre lefonction analytique utilisée, mais non éteinte, ce sont les termes R , B et C de l'équation (D.6).Les courbes pointillées sont les lorentziennes, les tirets, les gaussiennes, et la courbe grise est lecontinuum. La courbe grise de la ﬁgure de droite montre la somme de ces termes, la courbe noireest la fonction éteinte, et les croix sont les observations. Ce spectre est celui de M82 (Laurent et al.,2000), intégré dans une ouverture circulaire de 2400 de diamètre. Notations :  est la longueur d'onde, est l'éclairement monochromatique.
1) Les raies ioniques sont ajustées par des gaussiennes :
R(AR; R; ﬀR) = AR  1p2ﬀR exp
 (   R)22ﬀ2R
 ; (D.2)
où ﬀR est l'écart type, R, la fréquence centrale, et AR, l'amplitude.2) Les bandes aromatiques sont ajustées par des lorentziennes :
B(AB; B; ﬀB) = AB  1ﬀB1 + (   B)2ﬀ2B
 ; (D.3)
où ﬀB est la mi-largeur à mi-hauteur, B, la fréquence centrale, et AB, l'amplitude.3) Le continuum des petits grains est ajusté par un corps noir modiﬁé :
C(AC; T ) = AC  2h3c2 1exp hkT   1 
 0
 ; (D.4)
où T est la température, et AC, l'amplitude.4) Certains spectres présentent une bande d'absorption à 9:7m très marquée. Nous intro-duisons donc une composante d'extinction  sous la forme d'un simple écran :
E(AV) = exp  AV   ﬁAV ; (D.5)où AV est l'extinction en magnitude, dans la bande V, et ﬁ , la loi d'extinction de laﬁgure A.4.
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Toutes ces composantes sont ajustées en même temps, faisant partie d'une grande fonction,dont certains paramètres sont variés pour obtenir la meilleur 2 :
F fAR; i; R; ﬀR; igi ; fAB; j; B; j; ﬀB; jgj ; AC; T; AV ="X
i R (AR; i; R; ﬀR; i) +Xj B (AB; j; B; j; ﬀB; j) + C(AC; T )
# E(AV); (D.6)
les indices i se rapportant aux raies ioniques et les indices j, aux bandes aromatiques. Nousutilisons la même largeur, R, pour toutes les raies ioniques. En revanche, les largeurs desbandes sont adaptées à chacune. En eﬀet, certaines bandes, comme celle à 7:7m sont doubles,et nous avons choisi de l'ajuster avec une seule lorentzienne, qui est donc plus large. D'un pointde vue pratique, les spectres décalés vers le rouge sont ramenés dans leur référentiel de repos.Les longueurs d'onde centrales des raies ioniques sont ﬁxées, mais celles des bandes aromatiquespeuvent légèrement varier autour de la valeur centrale. Le tableau D.2 rassemble les longueursd'onde des composantes utilisées.
Raies ioniques[Ar ii] [Ar iii] [S iv] [Ne ii] [Ne iii]6:98m 8:99m 10:51m 12:81m 15:56mBandes aromatiques5:3m 5:7m 6:2m 7:7m 8:6m 11:3m 12:0m 12:7m 13:6m 14:3m
Tableau D.2: Composantes utilisées pour ajuster les spectres ISO.
D.1.2.3 Variation spatiale des composantes spectralesL'avantage d'ISOCAM, outre sa sensibilité, est son mode spectro-imagerie, qui dans lecas de sources résolues, permet d'étudier les variations spatiales des composantes spectrales.En principe, nous pouvons utiliser la méthode présentée à la section D.1.2.2, en l'appliquantà chaque pixel, et non plus à un ﬂux intégré dans une ouverture. C'est ce que montre laﬁgure D.5. Nous obtenons ainsi l'intensité de chaque composante, en tous les pixels.En pratique, il faut prendre garde au fait que la résolution spatiale dépend sensiblementde la longueur d'onde (ﬁgure C.4). L'image de la ﬁgure D.5 a été construite en suivant laméthode suivante.1) Les pixels les plus bruités donnent des ajustements aberrants. Nous avons donc appliquéun critère de selection : les cartes ne sont construites que pour les pixels dont le ﬂux estsupérieur à 4 ﬀRMS (section C.3.2.2).2) Ensuite, chacun des pixels sélectionnés est ajusté en suivant la méthode décrite à lasection D.1.2.2.3) La PSF, correspondant à chaque composante est retirée. Nous prenons pour référencela longueur d'onde centrale de la composante, car la PSF varie peu sur les quelquesdixièmes de microns de largeur (ﬁgure C.4). La carte est déconvoluée, puis convoluéepar la PSF de la raie [Ne iii] 15:56m. Cette raie est en eﬀet celle qui a la résolutionla plus faible  1000, dans le cas le plus défavorable d'une PFOV de 600.
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Figure D.5: Construction de la carte d'une composante spectrale. Le spectre de gauchecorrespond au pixel indiqué par la ﬂèche, sur l'image de droite. L'image de droite est la carte del'intensité de la bande à 7:7m. Cet exemple est le spectre de M82 (Laurent et al., 2000).
D.2 Étude spectroscopique de galaxies nainesLe contenu de cette section est en cours de publication. L'article (Madden et al.,2005) est présenté à la section D.2.2, dans son état actuel.
D.2.1 PrésentationLe but de cette étude était d'analyser les spectres, pris par ISOCAM, d'un petit échan-tillon de galaxies naines : NGC1569, NGC1140, II Zw 40 et la région 30Doradus du grandnuage de Magellan. Il existe peu de galaxies naines dont un spectre infrarouge moyen a étémesuré. Quelques observations avaient été eﬀectuées, au sol, sur l'UKIRT, par Wynn-Williams& Becklin (1986). ISO a été le premier observatoire disposant d'instruments assez sensiblespour étudier plusieurs galaxies, en détail : SBS 0335-052 a été observé par Thuan et al. (1999), avec ISOCAM ; NGC5253 par Crowther et al. (1999), avec ISOSWS ; la région B1#1 du petit nuage de Magellan, par Reach et al. (2000), avec ISOCAM ; la région N 66 du petit nuage de Magellan, par Contursi et al. (2000), avec ISOCAM ; N 4, dans le grand nuage de Magellan, par Contursi et al. (1998), avec ISOCAM, et parVermeij et al. (2002), avec ISOPHOT ; 30Doradus, dans le grand nuage de Magellan, par Vermeij et al. (2002), avec ISOPHOT ; des observations au sol ont été menées sur He 2-10, en particulier  communication privéede Marc Sauvage.L'étude présentée dans cette section, s'intéresse à des galaxies de métallicité proche de celledes nuages de Magellan (Z = 1=3  1=6Z).
D.2.2 Publication : le papier I (in English)Madden, S. C., Galliano, F., Jones, A. P., & Sauvage, M. 2005,Astronomy and Astrophysics, en préparation,
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ISM properties in low-metallicity environmentsI. Mid-IR spectroscopy of dwarf galaxies.
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D.2.3 Synthèse : caractéristiques spectrales des environnements defaible métallicitéCette étude présentait les spectres ISOCAM, en infrarouge moyen, de nos quatre galaxiesnaines, étudiées en détail. La conclusion principale est que les propriétés de la poussière dif-fèrent dans les environnements de faible métallicité, de celles dans les galaxies normales. Lesspectres obtenus sont semblables, à ceux de régions H ii Galactiques.1) Le premier élément frappant est la faiblesse, voire l'absence de bandes aromatiques II Zw 40 est pour cela un exemple spectaculaire. Les porteurs de ces bandes  supposésêtre les PAHs  sont vraissemblablement détruits par l'intense champ de rayonnement.Ce champ de rayonnement interstellaire : (i) est composé de photons énergétiques, car cesgalaxies comportent une composante d'étoiles jeunes importante, (ii) faiblement écrantépar les grains, du fait de la faible métallicité de l'environnement.2) Le continuum des très petits grains et de proéminentes raies ioniques dominent le spectre.Ils sont carctéristiques de régions très chaudes. En particulier, [Ne iii]=[Ne ii] > 1, surl'ensemble de la galaxie, ce qui est l'indication d'une population d'étoiles jeunes, dequelques millions d'années.3) Ces spectres sont peu auto-absorbés, à l'échelle de la galaxie. La bande à 9:7m est trèsfaible.
D.3 Prolongation de l'étude à un échantillon plus variéCette étude fait l'objet d'une collaboration entre plusieurs équipes. Elle serapubliée incessamment, dans l'article suivant :
Galliano, F., Madden, S. C., Peeters, E., Allamandola, L. J., Jones, A. P.,& Tielens, A. G. G. M. 2005,Astronomy and Astrophysics, en préparation,Environmental eﬀects on PAHs probed by mid-IR spectroscopy.
D.3.1 Présentation de l'échantillonD.3.1.1 MotivationsL'étude de la section D.2.2 montre qu'il est parfois diﬃcile de diﬀérencier les eﬀets de lamétallicité, de ceux dus à l'intensité du champ de rayonnement. Pour cela, il faut disposer d'unéchantillon plus grand couvrant une large gamme de métallicité, et d'activité de formationd'étoiles. Nous avons tiré proﬁt de la base de données ISO, pour étendre notre étude. Letableau D.3 contient les principales informations sur les sources de cet échantillon.Les galaxies naines  hors nuages de Magellan  sont celles de notre échantillon (sec-tion D.2.2), sauf NGC5253 qui a été observée par Crowther et al. (1999). Les spectres desnuages de Magellan ont été publiés par Reach et al. (2000) et Contursi et al. (2000). Les ga-laxies à ﬂambée de formation d'étoiles et noyaux actifs sont celles de Laurent et al. (2000). Lesgalaxies spirales sont celles de Roussel et al. (2001a,b). Les régions H ii ont été observées parPeeters et al. (2002). Pour cette étude, j'ai fait le choix de reréduire les spectres ISOCAM  àl'exception de celui de SMCB1#1, plus délicat  aﬁn de disposer d'un échantillon homogène,et de limiter ainsi la dispersion des résultats, sous l'eﬀet de diﬀérentes techniques de réductionde données. Cela m'a permis, par ailleurs d'avoir une estimation cohérente des erreurs sur
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Source A.D. Déc. Champ Couverture Instrument(J2000.0) (J2000.0) de vue spectraleGalaxies nainesII Zw 40 05h55m42.7s +0323029.500 8700  8700 5:0 16:3m ISOCAMNGC1140 02h54m33.5s  1001044.000 30  30 5:0 16:3m ISOCAMNGC1569 04h30m49.1s +6450052.800 30  30 5:0 16:3m ISOCAMNGC5253 13h39m55.7s  3138029.000 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSNuages de Magellan30Doradus 05h38m36.7s  6906029.400 30 0 3 5:0 16:5m ISOCAMSMCB1#1 00h45m32.5s  7318046.300 30  30 5:1 16:6m ISOCAMSMCN66 00h59m07.5s  7210026.000 30  30 5:0 16:5m ISOCAMGalaxies spiralesM51 13h29m52.3s +4711053.600 30  30 5:0 16:3m ISOCAMM83 13h37m00.7s  2951058.300 30  30 5:0 16:3m ISOCAMNGC613 01h34m17.5s  2924058.000 8700  8700 5:0 16:3m ISOCAMNGC1097 02h46m19.1s  3016028.000 30  30 5:0 17:3m ISOCAMNGC1365 03h33m35.6s  3608023.100 30  30 5:0 16:3m ISOCAMNGC6946 20h34m51.2s +6009017.500 30  30 5:5 16:5m ISOCAMGalaxies à ﬂambée de formation d'étoiles et noyaux actifsArp 220 15h34m57.2s +2330011.400 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMArp 299 11h28m32.3s +5833045.000 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMCentaurusA 13h25m28.0s  4301005.700 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMCircinus 14h13m09.6s  6520021.400 4500  4500 5:0 17:0m ISOCAMIC342 03h46m49.7s +6805045.000 8700  8700 5:0 16:5m ISOCAMIR23128 23h15m46.5s  5903014.600 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMM82 09h55m51.8s +6940045.800 8700  8700 5:1 16:3m ISOCAMNGC253 00h47m32.9s  2517018.300 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMNGC520 01h24m34.9s +0347030.800 8700  8700 5:1 16:3m ISOCAMNGC1068 02h42m40.6s  0000047.400 8700  8700 5:1 16:3m ISOCAMNGC3256 10h27m51.1s  4354017.000 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMNGC4945 13h05m26.2s  4928015.500 8700  8700 5:6 16:3m ISOCAMNGC6240 16h52m58.8s +0224005.800 4500  4500 5:1 16:3m ISOCAMRégions H iiIR 12331 12h36m01.9s  6151003.900 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 15384 15h42m17.1s  5358031.500 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 18317 18h34m24.9s  0754047.900 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 18434 18h46m04.0s  0239020.500 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 21190 21h20m44.9s +5153026.500 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 22308 22h32m45.9s +5828021.000 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 23030 23h05m10.6s +6014040.600 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSIR 23133 23h15m31.4s +6107008.500 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSOrion 1 05h35m21.4s  0525040.100 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSOrion 2 05h35m18.2s  0525010.000 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWSOrion 3 05h35m18.2s  0524039.900 140020 2700 2:4 27:0m ISOSWS
Tableau D.3: Échantillon des sources dont nous avons étudié le spectre. L'ascension droite (A.D.)et la déclinaison (Déc.) sont les coordonnées du centre de la matrice pour ISOCAM.
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les sources ISOCAM. Le champ de vue indiqué, dans le tableau D.3, pour les observationsISOSWS, est double : 1400  2000 pour les longueurs d'onde 2:4   12:1m et 1400  2700 pour12:1 27:6m. Cette diﬀérence est, en partie, compensée par la taille de la PSF, et en pratique,on n'observe pas de saut de ﬂux aux alentours de 12m.
D.3.1.2 Problèmes dus à l'hétérogénéité des observations
Figure D.6: Eﬀet du manque de contraintes sur le continuum pour l'ajustement des bandes.La ﬁgure de gauche est l'ajustement utilisant toutes les longueurs d'onde du CVF. Le trait plein estle spectre observé, les pointillés sont les bandes et les tirets, les raies. La ﬁgure de droite représentele même spectre, mais ajusté en ne prenant que les longueurs d'onde des spectres ISOPHOT. Lecontinuum gris est celui de la ﬁgure de gauche, pour comparaison. Ce spectre est celui de 30Doradus(Madden et al., 2005). Notations :  est la longueur d'onde,  est l'éclairement monochromatique.
À l'origine, nous disposions des données ISOPHOT de Vermeij et al. (2002), sur le grandnuage de Magellan, en plus de l'échantillon du tableau D.3. Cependant, ces spectres ne vontque de 5:8 à 11:6m. Cette faible couverture spectrale a deux eﬀets : (i) certaines signa-tures spectrales auxquelles nous nous intéressons  comme les raies [Ne ii] 12:81m, [Ne iii]15:56m, la bande à 12:7m  ne sont pas observées (ii) les contraintes dont nous disposonspour appliquer notre méthode de décomposition ne sont pas les mêmes. En particulier, trèspeu de points contraignent le continuum des très petits grains. La ﬁgure D.6 illustre ce pro-bème. On y voit que le continuum obtenu, lorsque l'on manque de contraintes, est diﬀérentde celui utilisant toutes les longueurs d'onde du CVF. La bande la plus aﬀectée par cette dif-férence est celle à 11:3m (ﬁgure D.6). Le tableau D.4 compare les intensités obtenues, dansces deux cas. En revanche, nous avons vériﬁé l'intercalibration entre les données ISOPHOTde Vermeij et al. (2002) et les nôtres. Les régions cartographiées en mode CVF par ISOCAM,qui étaient observées par Vermeij et al. (2002)  30Doradus#1 et 30Doradus#2  sont enaccord. Malgré cela, nous avons exclu les données ISOPHOT de Vermeij et al. (2002) de notreéchantillon.À l'opposé, la couverture spectrale d'ISOSWS est plus étendue que celle d'ISOCAM. Leseﬀets sont inverses de ceux évoqués précédemment : (i) on trouve plusieurs composantesspectrales non présentes dans les spectres CVF (ii) le continuum des petits grains est observésur une échelle trop grande pour que l'on puisse l'approcher par un corps noir modiﬁé. Nousavons donc choisi de n'utiliser que la partie 5:0 16:5m des spectres ISOSWS, toujours dansla même optique de construire un échantillon homogène, en limitant les eﬀets systématiques.
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Intensités en 10 15Wm 2Couverture 6:2m 7:7m 8:6m 11:3m5:0  16:5m 35 101 49 745:0  11:6m 33 94 32 26
Tableau D.4: Eﬀet du manque de contraintes sur le continuum pour l'ajustement des bandes.L'exemple est 30Doradus (ﬁgure D.6).
De plus la résolution spectrale d'ISOSWS étant très supérieure à celle d'ISOCAM, nous avonsdégradé les spectres ISOSWS à la résolution spectrale d'ISOCAM. La ﬁgure D.7 montre laprocédure appliquée à ces spectres.
Figure D.7:Procédure appliquée sur les spectres ISOPHOT. La ﬁgure de gauche est le spectreISOSWS original, en noir, auquel est superposé le spectre dégradé à la résolution d'ISOCAM, en traitdoublé. La ﬁgure de droite est ce même spectre dégradé pris aux longueurs d'onde ISOCAM. C'estce dernier spectre que nous utilisons. L'exemple pris est IR 15384 (Peeters et al., 2002). Notations : est la longueur d'onde,  est l'éclairement monochromatique.Les spectres ajustés sont présentés dans l'annexe II. Les ﬂux des bandes aromatiques sonttabulés dans l'annexe I.
D.3.2 Corrélations entre composantes spectralesÀ partir de ces résultats, nous avons été capables d'établir des corrélations entre diﬀérentsrapports de bandes aromatiques. Ces corrélations ont été établies à partir de spectres intégréssur de grandes ouvertures, que j'appellerai  corrélations globales , et pixel par pixel, les corrélations spatiales .
D.3.2.1 Corrélations globalesLa ﬁgure D.8 montre la corrélation globale, pour la plupart des sources du tableau D.3.Certaines sources ont été exclues : II Zw 40 et NGC5253 dont les spectres ne contiennent pas de bandes aromatiques détec-tables ; IR 18434 et IR 21190, dont le continuum des très petits grains dominant le spectre, a unproﬁl trop complexe pour être raisonnablement approché par un corps noir modiﬁé ;
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Figure D.8: Corrélation globale des rapports de bandes. Les axes sont les rapports d'intensitésde bandes. La nomenclature est la suivante : les + correspondent aux galaxies naines, les , au grandnuage de Magellan, les , au petit nuage de Magellan, les 4, aux régions H ii, les  aux galaxies àﬂambée de formation d'étoiles et noyaux actifs, et les , aux galaxies spirales.
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 NGC1068, dont l'émission du noyau actif produit un continuum mal approché par uncorps noir modiﬁé.Les sources qui étaient spatialement résolues ont été intégrées dans deux ouvertures concen-triques : (i) une petite ouverture n'incluant que les régions centrales (ii) une grande ouvertureincluant les régions étendues diﬀuses. On voit sur la ﬁgure D.8 que la corrélation faisantintervenir la bandes à 8:6m est plus dispersée que celle faisant intervenir la bande à 7:7m.En eﬀet, la bande à 8:6m (i) a un intensité relativement faible (ii) est  noyée , aux courteslongueurs d'onde, dans les ailes de la bande à 7:7m (iii) est aﬀectée plus sensiblement parl'extinction, en raison de sa proximité avec la bande d'absorption des silicates à 9:7m.La ﬁgure D.8 est très dense et diﬃcilement lisible. La ﬁgure D.9 trace les mêmes corréla-tions, mais composantes par composantes. La ﬁgure  Galaxies naines  les régions de faiblemétallicité, incluant les nuages de Magellan, et la ﬁgure  Starbursts  inclut les galaxies ànoyau actif. On remarque que les diﬀérents types d'objets occupent des régions relativementbien déterminées sur ces diagrammes. Les galaxies naines sont situées  au bas  de la cor-rélation, ensuite viennent les galaxies spirales, en remontant, puis les régions H ii. Quant aux starbursts , ils en couvrent pratiquement toute l'étendue.
D.3.2.2 Corrélations spatialesNous avons sélectionné un petit nombre de galaxies résolues par ISOCAM, ayant un rapportsignal sur bruit assez grand pour pouvoir étudier les mêmes rapports de bandes que précé-demment, mais spatialement. Ces sources sont : NGC1569, 30Doradus, SMCN66, IC 342,M82, M51 et M83. La ﬁgure D.10 montre ces corrélations. La régression linéaire de la cor-rélation I(7:7m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/I(11:3m) est très proche de son analogueglobale (ﬁgure D.8). En revanche, celle de la relation I(8:6m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/-I(11:3m) est sensiblement diﬀérente. Cette diﬀérence est probablement due au fait que nousavons conservé, dans ce cas-là, les données de meilleure qualité, alors que la corrélation globalecontenait des données très bruitées.De la même manière qu'à la section D.3.2.1, nous avons tracé en détail ces corrélations(ﬁgure D.11). Le cas le spectaculaire est celui de la relation I(7:7m)/I(11:3m) versusI(6:2m)/I(11:3m) de M82. Le nuage de point est très peu dispersé. La régression linéairediﬀère légèrement de celle incluant toutes les galaxies  diﬀérence entre les tirets et les poin-tillés. Sur tous les nuages de points de la ﬁgure D.11, le  haut  de la corrélation correspondaux régions centrales, les plus intenses, et aussi les plus éteintes, tandis que le  bas  de lacorrélation correspond aux régions les plus diﬀuses.
D.3.3 Tentatives d'interprétation et perspectivesComment interpréter ces corrélations ? Vermeij et al. (2002) ont trouvé les mêmes corréla-tions, sur un échantillon plus restreint, à partir d'observations ISOPHOT du grand nuage deMagellan, des données de SMCB1#1 de Reach et al. (2000) et de régions H iiGalactiques. Leurdécomposition spectrale a été faite en suivant la méthode  néerlandaise , les résultats ne sontdonc pas quantitativement comparables. Ils trouvent cependant la même tendance, les pointsdes nuages de Magellan occupant le  bas  de la corrélation, et les régions H ii, le  haut . Ver-meij et al. (2002) interprétent la répartition des points, sur les relations I(7:7m)/I(11:3m)versus I(6:2m)/I(11:3m) et I(8:6m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/I(11:3m), en fonc-tion de l'importance de la bande à 2175Å. En eﬀet, les mesures d'extinction montrent quecette bande est plus faible dans les nuages de Magellan (ﬁgure A.5). Une corrélation entre l'in-tensité de cette bande et la structure moléculaire des PAHs  par l'intermédiaire des rapports
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Figure D.9: Détails de la ﬁgure D.8. Les échelles sont identiques à celles de la ﬁgure D.8.
F. Galliano Version ﬁnale
102 Chapitre D. L'eﬀet de la métallicité sur les spectres infrarouges
Figure D.10: Corrélation spatiale des rapports de bandes. Les axes sont les rapports d'inten-sités de bandes. Les + correspondent à NGC1569, les , à 30Doradus, les , à SMCN66, les 4, àIC 342, les , à M82, et les , aux galaxies spirales, M51 et M83. Les tirets gris sont les régressionslinéaires des nuages de points, et les pointillés gris, celles de la ﬁgure D.8. Les échelles sont celles dela ﬁgure D.8.
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Figure D.11: Détails de la ﬁgure D.10.
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Figure D.11 (suite)  Détails de la ﬁgure D.10. Les échelles sont identiques à celles de laﬁgure D.10. Les tirets gris sont les régressions linéaies du nuage de points, les pointillés, cellesde la ﬁgure D.10. La barre d'erreur sur chaque ﬁgure correspond à la mesure globale sur toutela galaxie.
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de bandes aromatiques  pourrait permettre de valider ou d'inﬁrmer l'hypothèse que les PAHssont les porteurs de cette bande. Pour trancher cette question, il faudrait disposer de mesuresd'extinction sur la même ligne de visée, ce qui n'est pas encore le cas.D'un autre point de vue, la connaissance détaillée des variations de ces rapports de bandesaromatiques, selon les environnements, peut conduire à la construction de modèles  des templates   aﬁn d'interpréter d'autres observables. Par exemple, Laurent et al. (2000)ont utilisé de tels  templates  pour établir les diagnostics permettant d'identiﬁer les noyauxactifs profondément enfouis. Gallais et al. (2004) ont déterminé l'extinction de Arp 299, àpartir d'observations ISOCAM, en supposant un spectre de PAHs  canoniques . Ces rapportspeuvent également servir à calibrer l'émission des PAHs, prédite par les modèles de poussière(chapitre B).
Figure D.12: Spectres de PAHs neutres et ionisés. Le trait plein noir montre le spectre émispar des PAHs neutres avec la distribution de taille du modèle de Désert et al. (1990), soumis auchamp de rayonnement Galactique. Les pointillés gris montrent le spectre émis par des PAHs ionisésdans les mêmes conditions. Les sections eﬃcaces des PAHs utilisées sont celles du modèle de Li &Draine (2001). Notations :  est la longueur d'onde, I, l'intensité monochromatique, NH, la densitéde colonne d'hydrogène.La ﬁgure D.12 montre que le rapport des bandes change lorsque les PAHs sont ionisés.Plus précisément, les rapports I(6:2m)/I(11:3m), I(7:7m)/I(11:3m) et I(8:6m)/-I(11:3m) augmentent lorsque la proportion de PAHs ionisés augmente. Cette constatationpourrait être approfondie pour expliquer le fait que nos mesures de ces rapports augmententlorsque l'on se rapproche des régions centrales, là où le rayonnement ionisant est le plus intense.
F. Galliano Version ﬁnale
106 Chapitre D. L'eﬀet de la métallicité sur les spectres infrarouges
De manière générale, les facteurs inﬂuençant le spectre des PAHs sont : (i) le rapport entrePAHs neutres et ionisés (ii) le degré d'hydrogénation des PAHs (iii) la taille et la structuremoléculaire des PAHs (Peeters, 2002, par exemple). Ces caractéristiques sont inﬂuencées parles conditions physiques locales. Il est cependant diﬃcile de séparer ces eﬀets, dans la pratique,à partir de l'émission seule. Il faudrait disposer d'estimateurs des conditions physiques, danstoutes les régions étudiées  comme l'intensité du champ de rayonnement, G0, et la densitéélectronique, ne  aﬁn de trouver des corrélations entre ces quantités et les rapports de bandes.C'est la prochaine étape de ce projet.
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E.1 PrésentationLa présente étude se situe dans la même optique que les précédentes : utiliser la richesse desdonnées ISO  ISOCAM, en l'occurence  aﬁn d'étudier les propriétés des poussières dans desenvironnements où celles-ci sont très mal connues, en raison de la faiblesse de leur émission.Avant ISO, la poussière, dans les galaxies elliptiques était diﬃcile à étudier, en raison dumanque de sensibilité des instruments. L'article, inséré à la section E.2, se concentre sur unéchantillon de 18 galaxies elliptiques, dont deux naines. Ce n'est pas une étude spectroscopique,à proprement parler, puisque nous n'avons utilisé que des observations en bandes larges  LW1,LW2 et LW3 (tableau C.3). Cependant, les spectres de galaxies elliptiques, en infrarougemoyen, sont très diﬃcilement mesurables, en raison de la faiblesse du signal, inhérente à cesobjets. On peut s'en convaincre, en considérant le niveau de bruit du CVF de la ﬁgure D.2,par exemple.Ma contribution à cette étude a été plus modeste que pour les autres articles. J'ai faitproﬁter Mo& ﬂoﬂ& de mon expérience des données ISOCAM, en lui fournissantcertaines de mes procédures, et en participant à la solution des diﬃcultés ponctuelles. Parailleurs, je lui ai fourni le même type d'aide, pour la modélisation des distributions spectralesd'énergie. Enﬁn, j'ai participé à la discussion scientiﬁque des résultats, tout au long du projet,et aux relectures de l'article.
E.2 Publication (in English)Xilouris, E. M., Madden, S. C., Galliano, F., Sauvage, M., & Vigroux, L. 2004,Astronomy and Astrophysics, 416 :41-55,Dust emission in early-type galaxies : the mid-infrared view.
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Abstract. We present mid-infrared (MIR) maps for a sample of 18 early-type galaxies observed at 4.5, 6.7 and 15 µm with
the ISOCAM instrument on board the ISO satellite with a 6′′ spatial resolution. We model the Spectral Energy Distribution
(SED) of these galaxies using the stellar evolutionary synthesis model P ´EGASE and we derive the MIR excess over the stellar
component. We then explore the nature of this excess in terms of dust and Polycyclic Aromatic Hydrocarbon molecules (PAHs).
We find that out of 18 galaxies, 10 show excess at 6.7 µm (due to the presence of PAH features) and 14 show excess at 15 µm
(due to the presence of warm dust). In two galaxies, where a more complete wavelength coverage exists, an excess around
9.7 µm is seen (presumably due to silicate dust emission), while two other galaxies are totally devoid of dust. We also examine
the morphology of the galaxies in these wavelengths by plotting the azimuthally averaged radial profiles as well as the MIR
color profiles. We find that for the majority of the galaxies the 4.5 µm emission is well described by a de Vaucouleurs profile.
The 6.7 µm and 15 µm emission is smoothly distributed throughout the galaxy while only a few galaxies show MIR emission
which is more concentrated close to the center. Two dwarf galaxies in our sample show patchy distributions of the MIR emission
while two other galaxies show edge-on disks. With color-color diagrams we delineate the regions occupied by late-type and
early-type galaxies. Finally we show that the MIR excess found in strong radio galaxies like NGC 4486 (M87) can be explained
by synchrotron emission.
Key words. ISM: dust, extinction – galaxies: elliptical and lenticular, cD – galaxies: ISM – infrared: galaxies – infrared: ISM
1. Introduction
One of the discoveries of Infrared Astronomical Satellite
(IRAS) was that a significant fraction of early-type galaxies
(ellipticals and lenticulars) contain non negligible amounts of
dust (Jura et al. 1987; Knapp et al. 1989) although the detec-
tion rate drops significantly when active galactic nuclei (AGN),
peculiar systems and background contamination are excluded
(Bregman et al. 1998). This was a surprising result since early-
type galaxies were thought to be relatively devoid of interstellar
medium (ISM). Recent high resolution images from the Hubble
Space Telescope (HST) verify that about 78% of the early-type
galaxies contain nuclear dust (van Dokkkum & Franx 1995).
These discoveries have lead a number of groups over the
last few years to examine the physical conditions and na-
ture of the ISM in early-type galaxies. The Infrared Space
Observatory (ISO), with greater sensitivity and better spatial
resolution compared to IRAS, has proven to be a very useful
tool to probe the dust content in these galaxies. Mid-infrared
Send offprint requests to: S. C. Madden,
e-mail: smadden@cea.fr
? Based on observations with ISO, an ESA project with instruments
funded by ESA Member States (especially the PI countries: France,
Germany, The Netherlands and the UK) and with the participation of
ISAS and NASA.
?? Appendix A is only available in electronic form at
http://www.edpsciences.org
(MIR) observations made by ISO have shown that even though
the evolved stellar population can be a dominant contributor
in this part of the spectrum (Boselli et al. 1998), dust in the
form of either small hot grains and/or Polycyclic Aromatic
Hydrocarbon molecules (PAHs) can also be present in some
cases (Madden et al. 1999; Malhotra et al. 2000; Athey et al.
2002; Ferrari et al. 2002).
One interesting question pertains to the origin of dust in
early-type galaxies. Possible scenarios for the origin of the dust
in early-type galaxies include: 1) merging events resulting in
galaxies donating large amounts of dust and gas, often seen in
dust patches and dust lanes 2) cooling flow condensations (e.g.
Fabian et al. 1991) often accounting for dust centrally concen-
trated and 3) mass loss from late-type stars (Knapp et al. 1992)
which would result in dust more widely distributed throughout
the galaxy.
The evolution of the dust grains in the hot X-ray environ-
ment of some elliptical galaxies is also of great interest. It is re-
markable that despite the fact that thermal sputtering destroys
the grains, these galaxies can harbor a substantial amount of
dust (Tsai & Mathews 1995).
In this paper we study the MIR emission of 18 early-type
galaxies observed with the ISOCAM instrument on board the
ISO satellite for which we have obtained broad band imaging
at 4.5, 6.7 and 15 µm and which are well studied at many wave-
lengths. For each galaxy we perform detailed modelling of the
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Spectral Energy Distribution (SED) using the P ´EGASE stel-
lar evolutionary synthesis model (Fioc & Rocca-Volmerange
1997). We use this model to fit the available data from the
ultra-violet (UV) to near-infrared (NIR) part of the spectrum.
Extrapolating the modelled SED to the MIR wavelengths we
then determine the MIR excess over the old stellar component.
We examine the MIR colors as a function of the radius of the
galaxy and we present diagnostic color-color diagrams of MIR
and far-infrared (FIR) colors in order to delineate regions occu-
pied by different types of galaxies. We also examine the mor-
phology of these galaxies using their azimuthally averaged ra-
dial profiles.
The paper is structured as follows. In Sect. 2, we describe
the galaxy sample and the observations. In Sect. 3, we describe
our data reduction procedure. In Sect. 4, we give a brief de-
scription of the MIR extragalactic spectra and what features
can be present in the ISOCAM bands. The results of this study
are presented in Sect. 5 and a discussion follows in Sect. 6. We
summarize the main points of this study in Sect. 7.
2. Observations
The observations were carried out with the ISOCAM 32 ×
32 LW imaging array (Cesarsky et al. 1996) on board the
ISO satellite (Kessler et al. 1996). The galaxy images were con-
structed in raster mode with individual frames slightly shifted
(usually ∼10′′) and combined into a 2 × 2 raster configu-
ration. Each galaxy was observed in three broadband filters,
LW1 centered at λc = 4.5 µm (∆λ = 4–5 µm), LW2 cen-
tered at λc = 6.7 µm (∆λ = 5−8.5 µm) and LW3 centered at
λc = 15 µm (∆λ = 12−18 µm). We shall hereafter refer to them
by their central wavelength. The observations were performed
using a 6′′ pixel size with a beam FWHM of ∼5.2′′, 6.0′′, 6.5′′
for the 4.5, 6.7, 15 µm observations respectively. At the mean
distance to our sample of galaxies (∼20 Mpc) the pixel scale
corresponds to ∼0.6 kpc. For the closest galaxies in our sample
(the two dwarf elliptical galaxies NGC 185 and NGC 205) the
pixel scale is ∼18 pc. Additional observations for NGC 1399
and for NGC 5102 in the LW4 (λc = 6.0,∆λ = 5.5−6.5),
LW5 (λc = 6.8,∆λ = 6.5−7.0), LW6 (λc = 7.7,∆λ = 7.0−8.5),
LW7 (λc = 9.6,∆λ = 8.5−10.7), LW8 (λc = 11.3,∆λ =
10.7−12.0), LW9 (λc = 14.9,∆λ = 14.0−16.0) and with
a 6′′ pixel size already presented in Athey et al. (2001) are re-
analyzed and presented here. Table 1 gives basic data about the
galaxies in the sample. Distances are from O’ Sullivan et al.
(2001).
3. Data reduction
Data reduction was performed using the CAM Interactive
Reduction package (CIR; Chanial 2003). The analysis (which
is similar to that described in great detail in Madden et al.
2004) proceeded as follows. First, the dark current subtrac-
tion was done using a method based on the Biviano et al.
(1998) model. Then, the borders of the detector, which are in-
sufficiently illuminated, were masked out in order to allow for
proper photometric analysis. The cosmic ray removal was done
in two steps. In the first step, an automatic method based on
Table 1. Observational information of the galaxies.
NAME ISO-TDTa Hubble type Distance
(Mpc)
NGC 185b 40001320 dE5 0.62
NGC 205b 39902919 dE5 0.72
NGC 1052c 79601801 E4 17.70
NGC 1316c 58800702 S0 18.11
NGC 1399c,d 85201724 E1 18.11
NGC 2300c 72601523 SA0 27.67
NGC 3928c 15301004 E1 17.00
NGC 4278c 22900605 Sa 16.22
NGC 4374c 23502406 E0 15.92
NGC 4473c 23800407 E1 16.14
NGC 4486c 23800808 E5 15.92
NGC 4649c 24101209 E2 15.92
NGC 5018c 40000210 E2 30.20
NGC 5102c,d 08902411 SA0 4.16
NGC 5173c 35400412 E0 34.99
NGC 5266c 08100313 SA0 60.00
NGC 5363c 22500814 S0 15.79
NGC 5866c 08001315 SA0 13.18
a The Target Dedicated Time (TDT) number of the ISO observations
as it appears in the ISO archive.
b 6′′ observations are only available.
c 6′′ observations for the 4.5, 6.7 and 15 µm as well as 3′′ observations
for the 6.7 and 15 µm are available.
d Additional 6′′ observations at 6.0, 6.8, 7.7, 9.6, 11.3 and 14.9 µm are
also available.
the Multiresolution Median Transform (Starck et al. 1999) was
used to correct for the major cosmic ray events. Then a very
careful visual inspection of the time history of each pixel was
made and a mask was applied to pixels that showed deviations
from the mean value for a given configuration (i.e. for the same
pointing, the same pixel size and the same filter). Transient
corrections were made in order to account for memory effects
using the Fouks-Schubert method (Coulais & Abergel 2000).
After averaging all frames of the same configuration (same
filter and pixel size) we corrected for the flat-fielding effects.
Because of the large extent of our objects we used two dif-
ferent methods to do the flat-field correction. In most cases
the flat-field response was calculated by averaging the values
of those pixels that were illuminated by the background emis-
sion (after masking the source) and taking interpolated values
from the neighboring pixels and the default calibration flat-field
for the masked pixels. For observations where the object was
quite extended (i.e. little background is present in the maps) the
raw calibration flats were used (see Roussel et al. 2001, for a
more detailed description). After flat-fielding the images, the
final map was constructed by projecting together all the indi-
vidual images of the same configurations. Then, the conversion
from electronic units to flux density units was made, using the
in-flight calibration data base. The sky background was deter-
mined in the galaxy frames by calculating the median value of
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the sky pixels (after masking the source). In some cases (all
the 4.5 µm observations and the NGC 4486 and NGC 5363
6.7 µm observations) the field of view was smaller than the
size of the galaxy and the background was not present in the
images. In those cases we created azimuthally averaged pro-
files of the galaxies and fitted these with a de Vaucouleurs pro-
file (de Vaucouleurs 1953) allowing for the background value
to vary as a free parameter. An example is shown in Fig. 1 with
the azimuthally averaged radial profile of the 4.5 µm observa-
tions of NGC 1399 (points) fitted with a de Vaucouleurs profile
(dot-dashed line) and a constant background (dashed line). The
solid line gives the best fit to the data (with the innermost part
of the profile not fitted).
4. Mid-IR extragalactic spectra
The MIR wavelengths trace a variety of environments such as
ionized gas (traced by the ionic lines), photodissociation re-
gions (traced by the PAHs) as well as emission from stellar
photospheres and warm dust found throughout a galaxy. More
specifically, the three ISOCAM filters used in this survey (4.5,
6.7 and 15 µm) can be used to trace the following possible
components:
– 4.5 µm (LW1): The Rayleigh-Jeans tail of the evolved stel-
lar population.
– 6.7 µm (LW2): The PAH features at 6.3, 7.7 and 8.6 µm, if
present and excited, can dominate the emission in this fil-
ter. These bands are proposed to be of carbonaceous origin
with sizes from 0.4 nm to 1.2 nm, stochastically heated to
high temperatures (Le´ger & Puget 1984; Allamandola et al.
1990; De´sert et al. 1990). Low level continuum emission
from the evolved stellar population may also be present. In
the special cases of AGNs, very warm circumnuclear dust
can also contribute to this band.
– 15 µm (LW3): Continuum emission in this band is seen
in HII regions and IR luminous galaxies, thought to orig-
inate in very small grains (VSGs; with sizes from 1.2 nm
to 15 nm) which are transiently heated to high tempera-
tures, i.e. 100 to 200 K (De´sert et al. 1990). The PAHs
at 11.3 and 12.8 µm can also be present in this filter as
well as emission from nebular lines, e.g. NeII, NeIII. Non-
thermal emission associated with AGNs and central radio
sources can also dominate the emission in this band.
If no dust were present, the 6.7 and 15 µm bands would only
contain the diminishing emission of the old stellar population.
5. Results
5.1. Mid-IR maps
For each galaxy, we present the ISOCAM 4.5, 6.7 and 15 µm
observations in Figs. A.1–A.9 of Appendix A. The background
image overlaid with the 4.5 µm contours in the top panel,
is an optical map from the Digitized Sky Survey (except for
NGC 4486 (M87) where a WFPC-2 HST image is presented in
order to show a clear picture of the jet as well as the main body
of the galaxy). In the middle and bottom panels the 6.7 µm and





















Fig. 1. Azimuthally averaged radial profile of NGC 1399 at 4.5 µm
(points). The solid line gives the best fit to the data while the dot-
dashed line gives the de Vaucouleurs profile for the galaxy and the
dashed line gives the constant value of the background determined
from the fit.
15 µm maps (6′′ pixel size) are shown respectively, along with
contours of the same maps overlaid to emphasize the shape of
the MIR images. The contour levels were chosen to provide
a good idea of the flux distribution in the fainter extended re-
gions as well as the central regions where the flux peaks. The
contour levels for each galaxy are given in the figure captions
of Figs. A.1–A.9.
5.2. 15 µm emission maps and dust seen in extinction
It is possible that the MIR emission of early-type galaxies is as-
sociated with continuum emission of very small grains (VSGs)
which, if present, are heated to temperatures of a few hundred
degrees (Madden et al. 1999; Ferrari et al. 2002). VSGs to-
gether with other types of dust grains, e.g. PAHs and bigger
grains (with sizes from 15 nm to 110 nm, De´sert et al. 1990)
which peak at FIR wavelengths, should also contribute to the
extinction of the optical light and thus show up as extinction
features. Comparing optical and MIR images of spiral galaxies
has been proven to be a very useful tool for mapping the distri-
bution of dust grains of all sizes throughout the images of the
galaxies (Block et al. 1997; Block & Sauvage 2000). A major
difficulty in comparing extinction features and the MIR emis-
sion in early-type galaxies is the uncertainty of the way that
dust is distributed inside those galaxies. As an example one
can think of the dust distributed in a smooth and homogeneous
way relative to the stars and thus being invisible when look-
ing at the extinction of the starlight. In some galaxies though,
HST has revealed extinction features in the cores of early-type
galaxies (van Dokkum & Franx 1995).
ISO is still the most sensitive instrument to date for
MIR mapping. In Fig. 2, we compare the MIR emission
at 15 µm with extinction features that we see in the optical.
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Fig. 2. Optical HST image (background image) with the 6′′ 15 µm
emission map (contours) overlaid for the central region of NGC 1316.
The contour levels are 0.3, 0.35, 0.4, 0.6, 0.7, 1.0, 1.2, 4.0, 6.0,
12.0 mJy/pixel. Regions A, B and C show extinction features in the
optical image that are traced nicely by the 15 µm contours.
The background image is an HST observation of the core of the
galaxy Fornax-A (NGC 1316). We compare this image with the
MIR emission from this galaxy by overplotting the 15 µm con-
tours. We see that the 15 µm emission is clearly associated with
the dust extinction features. The outer right part of the image
shows a large arc-like structure (region A) traced by the 15 µm
emission. In regions B and C, optical dust patches are shown to
be well correlated with the shape of the overlaid 15 µm emis-
sion contours. A much more obvious correlation between the
15 µm emission and the dust as seen in extinction is shown
in the galaxy NGC 5266 (Fig. 3) where large scale extinction
lanes indicate the presence of a dust disk. This dust disk is very
obvious in the 15 µm contours.
5.3. SEDs
In order to broaden our understanding of the nature and the
properties of the ISM in early-type galaxies it is important to
properly model the Interstellar Radiation Field (ISRF) and thus
to infer any excess that may be present in the MIR. We do that
by modelling the SED of all the galaxies in this sample using
all the available data from the UV to the FIR and the stellar evo-
lutionary model P ´EGASE (Fioc & Rocca-Volmerange 1997).
5.3.1. The data
Optical and NIR data were obtained from databases where
aperture photometry has been reported. For all the galaxies (ex-
cept for NGC 185 and NGC 205) the optical data (in most cases
a full set of U, B, V, R and I aperture photometry) were taken
from Prugniel & Heraudeau (1998). For NGC 185, B, V and R
aperture photometry were taken from Sandage & Visvanathan
(1978) while for NGC 205, V, J, H and K aperture photome-
try were obtained from Frogel et al. (1978). Near-infrared J, H
Fig. 3. Optical DSS image (background image) of NGC 5266 with
the 6′′ 15 µm emission map (contours) overlaid.
and K aperture photometry were then taken from Persson et al.
(1979) for the galaxies NGC 1316, NGC 1399, NGC 4374,
NGC 4473, NGC 4486, NGC 5018, NGC 5102, NGC 5363
and from Frogel et al. (1978) for NGC 2300, NGC 4278
and NGC 4649. For the galaxies NGC 1052, NGC 3928,
NGC 5173 and NGC 5866 we obtained J, H and K aperture
photometry from the 2MASS database. Both the optical and
NIR observations were then corrected for foreground galactic
extinction by applying a galactic extinction law with values of
the B-band Galactic extinction taken from the RC3 catalogue
(de Vaucouleurs et al. 1991). The FIR data at 60 and 100 µm
was taken from the IRAS catalogue. The NED and SIMBAD
databases were used extensively to obtain the data.
For the MIR data, presented in this work, the integrated
flux was measured for all the galaxies and all the filters in
concentric apertures centered at the maximum flux (the galaxy
center) with an increasing radius of one pixel. In this way,
a growth curve of the galaxy’s flux was constructed out to
distances limited by the frame size. The photometric errors
were calculated by taking into account the errors introduced
by the photon noise, the readout noise, the memory effects as
well as a 5% error due to flux density calibration uncertain-
ties (ISOCAM handbook) and an additional 5% variation along
each orbit (ISOCAM handbook). A more detailed description
of the evaluation of the photometric errors is given in Roussel
et al. (2001). The total fluxes (integrated within the field of view
of ISOCAM) for each galaxy are given in Table 2.
After having collected all the data described above, a
common aperture was chosen for each galaxy (mainly in-
troduced from the NIR data which, in many cases, were
limited to a few aperture sizes). This common aperture
is 60′′ (NGC 185), 48′′ (NGC 205), 75′′ (NGC 1052),
56′′ (NGC 1316), 56′′ (NGC 1399), 32′′ (NGC 2300),
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Table 2. Total integrated MIR (4.5 µm, 6.7 µm and 15 µm) fluxes
inside the field of view for the galaxies in the sample.
NAME 4.5 µm 6.7 µm 15 µm
(mJy) (mJy) (mJy)
NGC 185 246.5 ± 20.4 76.7 ± 6.3 59.3 ± 6.7
NGC 205 234.1 ± 19.7 111.5 ± 8.9 23.5 ± 5.1
NGC 1052 249.8 ± 29.6 140.2 ± 13.9 230.6 ± 63.9
NGC 1316 776.2 ± 57.6 410.4 ± 31.1 210.1 ± 34.0
NGC 1399 414.7 ± 35.4 178.7 ± 14.4 88.6 ± 25.4
NGC 2300 149.2 ± 21.8 80.8 ± 8.8 26.5 ± 17.4
NGC 3928 42.5 ± 18.0 154.6 ± 14.4 152.2 ± 26.5
NGC 4278 267.7 ± 26.8 144.7 ± 12.4 45.0 ± 13.8
NGC 4374 546.5 ± 43.3 219.4 ± 18.6 89.6 ± 23.6
NGC 4473 332.7 ± 32.4 127.1 ± 15.6 74.8 ± 29.4
NGC 4486 759.3 ± 56.1 440.9 ± 32.1 105.9 ± 21.2
NGC 4649 691.6 ± 50.1 308.1 ± 24.1 58.4 ± 10.8
NGC 5018 242.6 ± 25.7 123.6 ± 13.5 54.3 ± 16.3
NGC 5102 244.9 ± 22.0 109.2 ± 10.9 30.8 ± 23.1
NGC 5173 26.0 ± 13.3 29.7 ± 7.5 23.9 ± 14.4
NGC 5266 197.6 ± 21.9 149.8 ± 12.8 115.4 ± 28.5
NGC 5363 384.4 ± 29.3 311.0 ± 23.4 99.8 ± 17.2
NGC 5866 358.4 ± 31.6 262.1 ± 20.6 179.6 ± 23.5
42′′ (NGC 3928), 32′′ (NGC 4278), 56′′ (NGC 4374),
56′′ (NGC 4473), 56′′ (NGC 4486), 48′′ (NGC 4649),
56′′ (NGC 5018), 56′′ (NGC 5102), 22′′ (NGC 5173),
87′′ (NGC 5266), 56′′ (NGC 5363) and 99′′(NGC 5866). In
order to find the flux values corresponding to this aperture an
interpolation routine was applied to the flux growth curve for
each filter. This was not possible for the IRAS-FIR data where
only one flux measurement for the total galaxy was available.
The aperture fluxes for each galaxy are shown in Fig. 4 (points)
together with the modelling that was applied to these points
(see below).
5.3.2. The model
The optical light of early-type galaxies originates primarily
from evolved stars. Fits to the optical and NIR data points have
shown that the stellar component of these galaxies can be ap-
proximated by simple black bodies with temperatures ranging
from T ∼ 3000 K to T ∼ 5000 K (Ferrari et al. 2002; Athey
et al. 2002). In order to have a more detailed description of
the stellar and dust content of early-type galaxies, we model
the SEDs from the UV to the MIR using the P ´EGASE evo-
lutionary synthesis model (Fioc & Rocca-Volmerange 1997).
Given a certain age for the stellar population, an initial mass
function (IMF) and a metallicity, P ´EGASE computes the stel-
lar SED. For the formation of the stars we assume an instanta-
neous burst event. Extinction of the stellar light by the dust is
not taken into account since we assume that the amount of dust
in these galaxies is insufficient to produce any serious obscura-
tion effects. We caution the reader however that in some cases
Table 3. Model parameters. The age and metallicity as calculated from
the P ´EGASE stellar evolutionary model, and the dust mass and dust
temperature as derived from black-body fits, assuming an emissivity
index of β = 1.
NAME Metallicity Age Dust Temp. Dust mass
(Myr) (K) M
NGC 185 0.01 1400 26 865
NGC 205 0.02 350 24 3.4 × 103
NGC 1052 0.10 7000 35 1.4 × 105
NGC 1316 0.03 4000 30 1.5 × 106
NGC 1399 0.04 4000 21 4.3 × 105
NGC 2300 0.02 14000 28 5.5 × 104
NGC 3928 0.04 1600 35 4.6 × 105
NGC 4278 0.02 8000 30 2.7 × 105
NGC 4374 0.03 4500 33 1.0 × 105
NGC 4473 0.02 8000 36 6.8 × 103
NGC 4486 0.04 3000 45 1.1 × 104
NGC 4649 0.04 3000 40 4.5 × 104
NGC 5018 0.02 8000 35 4.7 × 105
NGC 5102 0.03 1000 30 2.6 × 104
NGC 5173 0.008 9000 37 1.4 × 105
NGC 5266 0.03 3000 28 1.1 × 107
NGC 5363 0.02 10000 30 6.9 × 105
NGC 5866 0.05 2000 28 2.5 × 106
(e.g. NGC 5266 and NGC 5866) where the dust is seen in ab-
sorption, forming large scale disks, the extinction effects may
be significant and thus proper treatment using a radiative trans-
fer model is needed. In order to model the stellar SED that
best fits our data, we minimize the χ2 allowing for a variation
of the initial metallicity and the age of the galaxy. Although
this method gives uncertainties in the ages and the metallic-
ities of the galaxies (compared to a more direct determina-
tion of these parameters from the actual spectra of the galax-
ies, e.g. Caldwell et al. 2003), it does provide an indication of
the range of the values of these parameters. The MIR domain
of the stellar SED though (λ ≥ 2 µm), where we investigate
the MIR excess, is somewhat insensitive to these parameters.
In each galaxy, the data set that was considered to be repre-
sentative of the stellar contribution to the SED contained all
of the available observations ranging from UV to 4.5 µm. The
FIR observations were fitted with a modified black-body with
the emissivity index β = 1 (which is the value that is often used
for λ < 250 µm; see Alton et al. 1998) allowing for the de-
termination of dust temperatures as well as dust masses. The
SEDs are shown in Fig. 4. The points represent the fluxes in a
given aperture while the models for the stellar radiation field
(left curve) and for the emission of the dust in the FIR (right
curve) as well as the total SED (on top of the other compo-
nents) are shown with solid lines. Also the relative difference
between observation and model is given in the bottom panel
for each galaxy. In Table 3 the model parameters obtained from
P ´EGASE (age and metallicity) and by modelling the FIR (dust
temperatures and dust masses) are reported.
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Fig. 4. SEDs of the early-type galaxies in the sample. The points give the observations within a specific aperture while the lines give the modelled
stellar radiation field (the left profile), the FIR dust emission (the right profile) and the total SED (overlaid as the sum of the components). For
each galaxy the relative difference between observation and model is given in the bottom panel which is a means to quantify the MIR dust
and/or PAH excess between 6 and 18 µm.
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Fig. 4. continued.
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The IR SED traces various compositions and size distributions
of dust and also reflects the environments in which dust is em-
bedded. In the FIR wavelength regime, dust grains with typical
sizes thought to range from 0.015 to 0.110 µm in our Galaxy
(De´sert et al. 1990) are heated to a range of temperatures ap-
proximated here by an “average” black-body modified by an
emissivity index β = 1 with temperature ranging from ∼20
to 40 K. The FIR SED is limited in wavelength coverage only to
the IRAS bands (except for NGC 205 where ISO observations
in the FIR from Haas 1998 are also presented) and thus could
be missing colder dust traced by submillimeter and millimeter
observations (Wiklind & Henkel 1995). Thus, our derived dust
masses (listed in Table 3) are lower limits to the dust masses.
Sampling these galaxies at submillimeter wavelenghts would
give us a more accurate picture of any colder dust that might
be present (i.e. Klaas et al. 2001; Galliano et al. 2003; Galliano
et al. 2004).
The MIR part of the SED on the other hand is a more com-
plex regime (see Sect. 4) where a smooth turnover from stellar
emission to emission from thermally fluctuating PAHs and very
small dust grains takes place (see De´sert et al. 1990).
After accounting for the stellar contribution in the MIR we
find a clear excess of emission in the 15 µm band in most of
our galaxies. The MIR excess is plotted in relative values in
the panel below the individual SEDs of Fig. 4. We also report
the absolute 6.7 and 15 µm excess for each galaxy in Table 4.
The excess is given in mJy and the associated error is the pho-
tometric error for each measurement. This means for example
that the 6.7 µm excess over the stellar emission for NGC 185
is between 6.26 mJy and 12.14 mJy if we take into account
the photometric errors. In NGC 1399 and NGC 5102 where a
much more complete set of data is available (Fig. 4) we see
an emission excess from 9.6–15 µm which coincides with the
9.7 µm silicate dust band (see also Athey et al. 2002). If we
now consider only those measurements that show a clear ex-
cess we conclude that out of the 18 galaxies in this sample, 10
show excess at 6.7 µm and thus possible emission from PAH
Table 4. The MIR excess at 6.7 µm and 15 µm for each galaxy. The
excess is quantified as the excess beyond the stellar component which
is modelled using the stellar evolutionary synthesis model P ´EGASE.
NAME 6.7 µm excess 15 µm excess
(mJy) (mJy)
NGC 185 9.20 ± 2.94 23.65 ± 2.64
NGC 205 8.95 ± 3.59 6.36 ± 5.9
NGC 1052 12.38 ± 17.86 181.81 ± 76.70
NGC 1316 38.17 ± 22.95 97.42 ± 33.96
NGC 1399 −5.79 ± 11.43 23.34 ± 29.00
NGC 2300 −0.90 ± 2.89 5.13 ± 5.08
NGC 3928 47.55 ± 7.02 56.38 ± 10.13
NGC 4278 4.77 ± 5.32 19.42 ± 4.79
NGC 4374 −2.24 ± 12.48 28.88 ± 9.08
NGC 4473 −4.32 ± 4.96 11.05 ± 5.52
NGC 4486 35.48 ± 15.89 51.32 ± 11.82
NGC 4649 5.14 ± 13.41 5.44 ± 6.14
NGC 5018 11.25 ± 6.49 24.96 ± 5.76
NGC 5102 4.96 ± 6.33 14.75 ± 14.03
NGC 5173 7.23 ± 1.38 13.29 ± 2.42
NGC 5266 40.72 ± 7.20 69.51 ± 8.65
NGC 5363 55.47 ± 11.99 68.73 ± 10.21
NGC 5866 87.62 ± 19.35 139.65 ± 21.01
features and 14 show excess at 15 µm, presumably from small
hot grains.
6.2. Morphology
Examining the morphology of the MIR maps provide us with
significant information on the origin of the dust. If dust has
an internal origin (i.e. coming from mass loss from asymp-
totic giant branch (AGB) stars), then the spatial distribution
of the dust should resemble that of the stars. The purely
stellar distribution (traced by the 4.5 µm observations) in
early-type galaxies generally follows a de Vaucouleurs law
(de Vaucouleurs 1953). Any deviation from this behavior of the
MIR emission should in principle, indicate another anomalous
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Fig. 5. Azimuthally averaged profiles of the galaxies in the sample. The circles trace the 4.5 µm flux, the rectangles the 6.7 µm flux and the
stars the 15 µm flux. The radial distance is measured along the major axis and it is given in kpc to the power of 1/4. In this configuration, a
de Vaucouleurs profile would appear as a straight line. The fluxes are given in units of mJy. For clarity reasons the 6.7 µm profiles of NGC 1052,
NGC 5173, NGC 5266, NGC 5363, NGC 5866 are shifted by −0.1, −0.4, −0.3, −0.2, −0.4 dex respectively while the 15 µm profiles of
NGC 185, NGC 1052, NGC 3928, NGC 5018, NGC 5173, NGC 5266, NGC 5363, NGC 5866 are shifted by −0.4, −0.8, +0.5, −0.3, −0.9,
−0.7, −0.4, −0.7 dex respectively.
distribution of dust (e.g. disks, dust lanes, dust patches, etc.)
and thus an external origin of the dust (i.e. due to merging
and interaction events). We investigate this by plotting the MIR
(4.5 µm, 6.7 µm, 15 µm) azimuthally averaged radial profiles
of the galaxies, using the 4.5 µm distribution as a reference of
the purely stellar content of the galaxy. We do this by using
the fit/ell3 task of MIDAS which is based on the formulas of
Bender & Mo¨llenhof (1987). This routine computes the ellip-
tical isophotes of the galaxy and averages the flux over the el-
lipses. Then, the averaged flux is given as a function of the
distance to the major axis of the galaxy. This is presented
in Fig. 5 with the radial profiles for each galaxy and for the
three bands: 4.5 µm (circles) 6.7 µm (boxes) and 15 µm (stars)
plotted against the distance to the major axis in the power of
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Fig. 6. Azimuthally averaged MIR flux ratio profiles. The 6.7 µm/4.5 µm ratio is plotted with boxes while the 15 µm/4.5 µm ratio is plotted
with stars. The arrows on the right side of the plot indicate the value of the flux ratios of 6.7 µm/4.5 µm and 15 µm/4.5 µm for a black-body
of a temperature of 3000 K for which the ratio 6.7 µm/4.5 µm is 0.55 (indicated by the solid arrow) while the ratio 15 µm/4.5 µm is 0.14
(indicated by the open arrow). The radial distance is given in kpc to the power of 1/4.
1/4 (in kpc). The fluxes are given in mJy but for reasons of
clarity, a few profiles have been shifted (see figure caption
of Fig. 5). In this configuration, a de Vaucouleurs profile is
a straight line. In Fig. 6 we present the azimuthally averaged
MIR flux ratio profiles. The 6.7 µm/4.5 µm ratio is plotted
with boxes while the 15 µm/4.5 µm ratio is plotted with stars
for each galaxy. We normalize the MIR flux to the stellar flux
(in this case the 4.5 µm flux) to trace the ISM. For example if
the 15 µm/4.5 µm ratio increases in the center compared to the
outskirts of the galaxy this would indicate that the dust is con-
centrated toward the center. Furthermore, these MIR flux ratios
are good indicators of the stellar contribution in these galaxies.
In regions where galaxies are totally devoid of ISM emitting in
the MIR (and thus showing no excess over the stellar compo-
nent), these ratios should take values characteristic of old stel-
lar populations. In each of the plots of Fig. 6 we indicate the
values of these ratios for a black-body of 3000 K for example.
The 6.7 µm/4.5 µm ratio is 0.55, for a black-body of 3000 K
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and is indicated by a solid arrow while the 15 µm/4.5 µm ratio
is 0.14 and is indicated by an open arrow.
From these plots we see that:
– All of the 4.5 µm observations, except for NGC 4486
(M87) and NGC 5866, can be well described with a de
Vaucouleurs profile. This is also evident in the 4.5 µm maps
overlaid on the optical image of the galaxy (see the fig-
ures in Appendix A) where in all of the cases, there is a
very good correlation between the morphology of the opti-
cal image and the 4.5 µm emission contours. In the case of
NGC 4486 the jet is very prominent in the 4.5 µm image,
while NGC 5866 shows an edge-on disk.
– The proximity of the two nearby dwarf elliptical galaxies,
NGC 185 and NGC 205, gives a pc-scale resolution which
reveals a clumpy distribution of the 6.7 and 15 µm emis-
sion. This can be seen in both the radial profiles (Fig. 5)
and the flux ratio profiles (Fig. 6) as well as in the indi-
vidual maps shown in Fig. A.1. The emission is associated
with individual dust patches seen in extinction (Welch et al.
1998; Martinez-Delgado et al. 1999).
– NGC 4486 (M87) shows MIR emission which is associ-
ated with the jet in all MIR bands (see also the maps in
Fig. A.6). As we shall see later (Sect. 6.4) the MIR excess
is dominated by the synchrotron emission of the jet.
– NGC 1052 shows centrally concentrated emission at 6.7
and 15 µm due to a compact central source (believed to be
an AGN). This becomes more evident in Fig. 6 where there
is a large excess of the flux ratios close to the center.
– NGC 5266 and NGC 5866 show large scale disks. This is
shown in Fig. 5 with the radial profiles deviating from the
de Vaucouleurs profile and in Fig. 6 with the MIR flux ratio
profiles showing peculiar distributions.
– NGC 1316, NGC 3928 and NGC 5363 show MIR flux ratio
profiles that take on higher values close to the center of the
galaxy (Fig. 6) indicating that the ISM is more concentrated
toward the center.
– The other galaxies show radial profiles for the 6.7 and
15 µm observations which are close to the de Vaucouleurs
profile (Fig. 5). They also show more or less flat MIR flux
ratio profiles (Fig. 6) indicating that in those galaxies where
dust exists, the distribution follows the stellar distribution.
– Most of the galaxies have asymptotic values at large radii
for the flux ratios which are close to those characteristic of
old stellar population.
Summarizing all the above considerations, we can conclude
that out of 18 galaxies studied here, 2 dwarf ellipticals show a
clumpy distribution of dust, 2 galaxies show large scale disks,
2 galaxies are devoid of dust, 1 shows compact MIR emis-
sion due to an AGN, 1 shows emission associated with a jet,
3 show MIR emission which is more centrally concentrated
and the remaining 7 galaxies show smooth distributions of the
dust throughout the galaxy. Considering the small number of
galaxies and the variety of types of galaxies in this sample we
definitely can not draw any general statistical conclusion about
the dust distribution. We show, however, many different mor-
phologies that an early-type galaxy may exhibit in the MIR
































Fig. 7. The Fν(6.7 µm)/Fν(15 µm) ratio versus the Fν(12 µm)/
Fν(25 µm) ratio for the Dale et al. (2000) sample of normal star-
forming galaxies (solid circles), the Roussel et al. (2001) sample of
spiral galaxies (open squares) and the early-type sample of galaxies
from this paper (red triangles). The cross on the top left part of the
diagram indicates a typical error bar associated with the early-type
galaxies analyzed in this work.
wavelengths supporting all different scenarios of the origin of
the dust (already mentioned in the introduction).
6.3. Colour-colour diagrams
The ratio of the total 6.7 µm flux over the 15 µm flux has been
used to interpret the activity of the ISM in galaxies (Madden
et al. 1999; Dale et al. 2000; Vaisanen et al. 2002). In these
studies a large sample of galaxies with only a small sub-sample
of early-type galaxies is used to delineate regions of different
groups of galaxies and thus infer diagnostics for the behav-
ior of the ISM. We repeat this kind of diagnostic color-color
diagrams but now with more data of early-type galaxies in
order to investigate their properties in terms of their infrared
colors and how they differ from other types of galaxies. In
Fig. 7 we compare the Fν(6.7 µm)/Fν(15 µm) ratio with the
Fν(12 µm)/Fν(25 µm) ratio for three samples of galaxies. The
first sample (solid circles) is a sample of normal star-forming
galaxies (Dale et al. 2000), the second sample (open squares) is
another sample (complementary to the first one) containing spi-
ral galaxies (Roussel et al. 2001) while the third sample (red tri-
angles) consists of the sample of early-type galaxies presented
in this work. A cross on the top left part of the diagram shows a
typical error bar associated with the early-type galaxies. As we
can see there is a clear trend with the type of the galaxy becom-
ing earlier when going upwards along the diagonal. This is to
be expected and it is indicative of the dearth of ISM relative to
the importance of the stellar contribution in the MIR in early-
type systems compared to late-type ones. Late-type galaxies
show larger values of Fν(15 µm) and Fν(25 µm) compared to
the Fν(6.7 µm) and Fν(12 µm) respectively, due to larger con-
tribution from higher temperature dust as a result of more active
star formation.
In Fig. 8 we present the same samples (with the same
symbol coding as in Fig. 7) but now the MIR color
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Fig. 8. The Fν(6.7 µm)/Fν(15 µm) ratio versus the Fν(60 µm)/
Fν(100 µm) ratio. The symbol coding is the same as in Fig. 7. The
cross on the top right part of the diagram indicates a typical error bar
associated with the early-type galaxies analyzed in this work.
Fν(6.7 µm)/Fν(15 µm) is plotted with the FIR color
Fν(60 µm)/Fν(100 µm) for each galaxy. The cross on the top
right part of the diagram shows a typical error bar associated
with the early-type galaxies. Here, it is interesting to notice the
clear trend for the spiral galaxies (already discussed in Dale
et al. 2000) with the MIR color being roughly constant and
near unity going from quiescent to mildly active galaxies (close
to the point where the FIR color reaches the value of −0.2)
and then the drop of the MIR color when going to more ac-
tive galaxies (with FIR color larger than −0.2). It is interesting
to notice in this diagram that, except for the dustier early-type
galaxies, all the rest of the early-type galaxies lie in an area
which is above that occupied by the spirals, due to the dimin-
ishing 15 µm flux, which is again indicative of the lack of the
ISM in these galaxies with respect to the disk galaxies.
6.4. Synchrotron emission in the IR
The exact knowledge of the quantity and the characteristics
of the MIR excess is an important diagnostic to address the
existence, nature and composition of the dust. Complications
arise when examining active galaxies where the MIR excess
could be attributed to several components such as the galac-
tic dust, emission from stellar photospheres, thermal emission
from the nuclear torus and synchrotron emission from jets
that are hosted inside the galaxies. In this section we exam-
ine the possibility that synchrotron emission may contribute to
the MIR flux by modelling the SED of the well known galaxy
NGC 4486 (M87) which hosts a very powerful jet in its center
(see Sect. 6.5 for more details).
We have gathered all the available radio observations
(mainly using the NED database) and plotted together with
all the other observations (UV, optical, NIR, MIR, FIR) as
described in Sect. 5.3.1 (see Fig. 9). We then used a simple
power-law in order to account for the radio emission and we
extrapolate from the radio to the MIR regime. This extrapola-
tion is valid from a theoretical point of view and it has been
Fig. 9. The SED of the radio galaxy NGC 4486 (M87). The points
are fitted with three components: a stellar radiation field modelled by
P ´EGASE, a modified black-body law representing dust peaking in the
FIR and a power-law describing the synchrotron emission. On top of
these three different component the composite spectrum is shown. The
bottom panel in each plot shows the relative difference of the observa-
tions from the modelled spectrum.
used in order to explain the emission of jets in a wide range of
wavelengths (Perlman et al. 2001; Cheung 2002; Marshall et al.
2002). In Fig. 9 we show the stellar radiation field (as computed
by P ´EGASE; see Sect. 5.3.2), the modified black-body law
which models the emission of the warm dust detected by IRAS,
the radio emission using a simple power law, namely νFν ∝ να,
as well as the total predicted SED which is the sum of all of
the components of the SED. For the power-law component we
derive a value of α = 0.16 which is indicative of synchrotron
emission (Condon 1992) while a temperature of 58 K is found
for the modified black-body peaking in the FIR in order to fit
the FIR data.
It is obvious that in this galaxy the MIR excess could eas-
ily be explained by the contribution of the synchrotron radia-
tion. This is also nicely presented in the lower panel where the
relative difference between the total SED model and the ob-
servations is given. We can see now that this three component
model (evolved stellar population+ dust emission described by
a modified black-body + radio emission described by a power
law) fits all of the data, including the MIR, in contrast to that
presented in Fig. 4. With this example we want to emphasize
the fact that synchrotron radiation may play a very significant
role even in the IR spectrum of strong radio galaxies.
6.5. Notes on individual galaxies
NGC 185. This dwarf elliptical galaxy is of great interest
not only because of its proximity to us (only ∼0.7 Mpc away)
but also because it contains optical dust clouds (Martinez-
Delgado et al. 1999) and luminous blue stars (Baade 1944;
Lee et al. 1993) indicating current star formation activity.
This galaxy shows a centrally concentrated distribution for
the atomic hydrogen which extends further to the northeast
while CO observations show that the molecular gas is closely
associated with the optical dust clouds (Welch et al. 1996;
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Young & Lo 1997; Young 2001). The 15 µm map presented in
this work (Fig. A.1) is mainly associated with the dust clouds
and the molecular gas but also shows a central concentration.
NGC 205. This is also a dwarf elliptical galaxy which
shows similar characteristics to NGC 185. The bright blue stars
observed in this galaxy (Hodge 1973) as well as detailed study
of the color profiles (Peletier 1993), show that star formation
activity is still taking place in this galaxy. The atomic hydro-
gen in this galaxy is distributed in an elongated structure which
is curved and extends about twice as far to the south of the op-
tical center as it does to the north of the optical center (Young
& Lo 1997). CO observations show that the molecular gas is
associated with the dust clouds (Welch et al. 1998; Young &
Lo 1996; Young & Lo 1997). The 15 µm emission (Fig. A.1) is
associated with the dust clouds.
NGC 1052. This giant elliptical galaxy which is classi-
fied as a low-ionization nuclear emission-line region (LINER)
galaxy (Ho et al. 1997) hosts a double-sided radio jet with a size
of a few milliarcseconds (Kameno et al. 2002). HST observa-
tions have revealed dust absorption features in the center of this
galaxy (van Dokkum et al. 1995). In the MIR maps of Fig. A.2
it is clearly seen that the 15 µm emission is concentrated in a
very compact region close to the center and is dominated by
the central source which, in this case, is an active nucleus in
agreement with the findings of Knapp et al. (1992). This is also
seen in the 6.7 and 15 µm radial profiles (Fig. 5) as well as in
the MIR flux ratio profiles (Fig. 6) where a steep turnover is
present at a distance close to the nucleus.
NGC 1316. This is a giant elliptical galaxy in the Fornax
cluster showing evidence of recent merging events (e.g. dust
patches, Hα filaments, ripples and loops; see, e.g. Schweizer
1980). Observations of atomic and molecular gas indicate an
absence of neutral atomic gas in the galaxy (except for four
bright HII regions) while there was a significant amount of
molecular gas (∼5 × 108 M) which is mainly associated
with the dust patches which are oriented along the minor axis
(Horellou et al. 2001). ROSAT observations have shown that
the X-ray emission is extended and flattened along the major
axis of the galaxy which indicates the presence of a hot gas
component (Kim et al. 1998). The 15 µm emission is oriented
along the minor axis of the galaxy and traces the dust patches
quite well in the outer parts (see Fig. 2).
NGC 1399. This is the central dominant galaxy of the
Fornax cluster which has been extensively studied in a wide
range of wavelengths. It hosts a low-luminosity radio jet which
is confined within the optical image (Killeen et al. 1988) and
it shows an extended and asymmetric gaseous halo in X-rays
(Paolillo et al. 2002). Although there is no detection of dust
seen by optical obscuration (van Dokkum & Franx 1995), we
observe a MIR excess between the 9.62 and 15 µm bands
(Fig. 4). This excess (as already reported in Athey et al. 2002)
coincides with the 9.7 µm silicate dust band that originates in
the circumstellar envelopes of AGB stars.
NGC 2300. HST observations show no signs of dust in this
galaxy. Our analysis shows that there is no significant excess
observed in the MIR bands supporting the lack of ISM in this
galaxy.
NGC 3928. NGC 3928 is an early type gas-rich starburst
galaxy with CO detected in a rotating disk. The MIR spectrum
of this galaxy shows a striking excess over the stellar emission,
suggesting a large content of warm dust and PAHs.
NGC 4278. This elliptical galaxy shows a complex dust
structure in its core (van Dokkum & Franx 1995). We do not
detect any excess at 6.7 µm but we detect a 15 µm excess indi-
cating the presence of warm dust in this galaxy.
NGC 4374. NGC 4374 is a giant elliptical galaxy which
show strong radio emission and a two-sided jet emerging from
its compact core. HST images reveal dust lanes in the core of
the galaxy while no significant amount of diffusely distributed
cold dust was detected at submillimeter wavelengths (Leeuw
et al. 2000). As in NGC 4278 we do not detect any excess
at 6.7 µm but we detect 15 µm excess.
NGC 4473. Although there is no detection of dust seen in
optical absorption for this galaxy (van Dokkum & Franx 1995)
we detect extended MIR emission at 15 µm which could be
associated with a smooth dust component, preventing detection
in the optical.
NGC 4486. This giant elliptical galaxy which is located at
the center of the Virgo cluster, hosts a very strong central ra-
dio source and a synchrotron jet which is visible from radio
to X-ray wavelengths (Marshall et al. 2002). The nucleus of
this galaxy show no direct signatures of dust (van Dokkum &
Franx 1995) while both molecular and atomic gas components
are absent from the center of this galaxy (Braine & Wiklind
1993). The MIR maps of this galaxy presented in Fig. A.6,
show a central emission component as well as a separate com-
ponent that traces the jet morphology. We have shown that all
the MIR excess and most of the FIR output of this galaxy as
a whole (galaxy + radio jet) can be attributed to a single syn-
chrotron emission component as seen in Fig. 9.
NGC 4649. NGC 4649 shows no clear excess in the MIR
(see Fig. 4 and Table 4). IRAS fluxes indicate a dust mass of
4.5 × 104 M (see Table 3) although, as already stated in the in-
troduction, background contamination and other uncertainties
may lead to an overestimation of the FIR output of early-type
galaxies (Bregman et al. 1998). The absence of any significant
amount of dust is also demonstrated by recent ISO observa-
tions at 60, 90 and 180 µm where this galaxy show no emission
(Temi et al. 2003).
NGC 5018. This is a luminous metal-poor giant elliptical
(Bertola et al. 1993). HST images reveal complex but very lo-
calized dust structures. With our analysis we detect both 6.7
and 15 µm excesses from this galaxy.
NGC 5102. NGC 5102 is a gas-rich lenticular galaxy that
shows evidence for recent star formation activity in the central
region (Danks et al. 1979; Deharveng et al. 1997). HST ob-
servations show dust signatures in the core of this galaxy
(van Dokkum & Franx 1995). In the SED of this galaxy (with
a wide range of observations available) presented in Fig. 4 we
see a clear excess over the stellar emission between the 9.62
and the 15 µm bands. As in the case of NGC 1399 this coin-
cides with the 9.7 µm silicate dust band (see also Athey et al.
2002).
NGC 5173. This galaxy shows an extended emission in
the MIR distributed in a smooth way and peaked at the
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Fig. 10. Major-axis profiles of the MIR emission (6.7 µm and 15 µm
shown as dashed and solid line respectively) for the edge-on lenticular
galaxy NGC 5866. The emission peaks at the nucleus and secondary
maxima at '4 kpc either side of the center are present.
center. HST observations show a high filamentary structure in
the core of this galaxy (van Dokkum & Franx 1995). From
its SED (Fig. 4) we see prominent dust excess over the stel-
lar emission.
NGC 5266. NGC 5266 is an HI-rich elliptical galaxy with
a dust ring along the minor axis of the galaxy (Varnas et al.
1987; Morganti et al. 1997). From the MIR maps of Figs. 3
and A.8 we can see a disk at 15 µm (slightly warped) which
is aligned with the minor axis of the galaxy. The SED shows a
clear excess of the MIR emission over the stellar component.
NGC 5363. This elliptical galaxy shows a dust lane along
its minor axis. This is also shown in the MIR maps (Fig. A.9)
with the 15 µm emission being aligned with the minor axis. The
MIR SED shows a clear excess over the stellar emission.
NGC 5866. This edge-on lenticular galaxy shows a remark-
able dust disk which is oriented exactly along the major axis of
the galaxy. This is also shown with the MIR observations of
Fig. A.9. The MIR SED shows a clear excess in both the 6.7
and 15 µm bands. The PHT-S spectrum of this galaxy shows a
broad emission feature that peaks at 7.9 µm (Lu et al. 2003).
In Fig. 10 we present the MIR profiles along the major-axis for
both the 6.7 µm (dashed line) and the 15 µm (solid line) emis-
sion. The profiles are very similar at both wavelengths with
peak emission at the nucleus and secondary maxima at '4 kpc
from either side of the center. This symmetrical secondary
peak may be an indication of a ring-like distribution of dust
in this galaxy.
7. Summary
Eighteen early-type galaxies observed with ISOCAM at 4.5,
6.7 and 15 µm were analyzed in this study aiming to determine
the characteristics of the ISM in these galaxies. We have mod-
elled the SED of these galaxies using the stellar evolutionary
synthesis model, P ´EGASE, to fit the stellar component and a
modified black-body to fit the FIR part of the SED. The excess
of the MIR emission (at 6.7 and 15 µm) over the stellar com-
ponent is then quantified and it is found that out of 18 galaxies
10 show excess at 6.7 µm and 14 at 15 µm. Thus the presence of
PAHs and small dust grains is established in early-type galax-
ies. In two galaxies (NGC 1399 and NGC 5102) the excess
at 9.7 µm, due to silicate dust emission is also seen.
The morphology of the galaxies is examined by visual in-
spection of the emission maps at the three bands (4.5, 6.7
and 15 µm) and by plotting the azimuthally averaged radial
profiles as well as the MIR flux ratio profiles. From this analy-
sis we conclude that:
1. The 4.5 µm emission follows quite well the de Vaucouleurs
profile for all the galaxies (except NGC 4486 where a jet is
seen and NGC 5866 which has an edge-on configuration).
2. The two dwarf elliptical galaxies (NGC 185 and NGC 205)
show patchy distributions of the MIR emission.
3. NGC 1052 shows a compact MIR emission due to an AGN.
4. Three galaxies (NGC 1316, NGC 3928 and NGC 5363)
show MIR emission which is concentrated close to the cen-
ter of the galaxy.
5. Two galaxies (NGC 2300 and NGC 4649) are totally devoid
of dust.
6. The remaining ten galaxies show a smooth distribution of
dust throughout the galaxy.
7. At the outskirts of the galaxies the profiles take values
which are close to the values of an old stellar population.
With ISOCAM-IRAS color-color diagnostic diagrams, we de-
lineate the regions occupied by different types of galaxies.
Early-type galaxies, in general, occupy areas which favor the
dust poor galaxies while the spiral galaxies occupy the regions
where the ISM-rich galaxies are located.
Finally, for one of the galaxies, the strong radio galaxy
NGC 4486 (M87), we show that the MIR excess as well as
most of its FIR output is coming from synchrotron emission
emerging from its powerful jet.
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Appendix A: Mid-IR maps
NGC 185 NGC 205
Fig. A.1. Mid-IR maps for NGC 185 (left) and NGC 205 (right). The top panels show the 4.5 µm contours overlaid on the optical images of the
galaxies. The middle panels show the 6.7 µm maps and the bottom panels show the 15 µm maps with the basic contours of these maps overlaid
in order to emphasize the shape of the MIR images. For NGC 185 the contour levels are 0.3, 0.4, 0.6, 0.8, 1.0, 1.2, 1.3, 1.4, 1.5 mJy/pixel for
the 4.5 µm map (top), 0.1, 0.2, 0.3, 0.4, 0.6, 0.8, 1.0, 1.2, 1.3, 1.4, 1.5, 1.7 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.2, 0.3, 0.4, 0.6, 0.8, 1.0,
1.2 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 205 the contour levels are 0.4, 0.5, 0.6, 0.8, 1.0, 1.3, 1.8 mJy/pixel for the 4.5 µm map
(top), 0.2, 0.3, 0.4, 0.5, 0.6, 0.8, 1.0, 1.3, 1.7 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.2, 0.3, 0.4, 0.5, 0.6, 0.8, 1.0 mJy/pixel for the 15 µm
map (bottom).
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NGC 1052 NGC 1316
Fig. A.2. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 1052 (left) and NGC 1316 (right). For NGC 1052 the contour levels are 0.2, 0.4, 0.6,
0.8, 1.0, 1.2, 1.4, 1.8, 2.4, 3.0, 4.0, 5.0, 6.0, 7.0, 8.0, 9.0, 10.0, 12.0, 14.0, 16.0, 18.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.1, 0.3, 0.6, 1.0, 2.0,
4.0, 10.0, 20.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.6, 1.0, 2.0, 4.0, 10., 20., 30., 40., 50.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For
NGC 1316 the contour levels are 0.5, 1.0, 2.0, 3.0, 5.0, 8.0, 12.0, 20.0, 30.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.3, 0.6, 1.0, 1.5, 2.0, 3.0, 5.0,
10.0, 15.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.2, 0.5, 1.0, 1.5, 2.0, 3.0, 5.0, 10.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom).
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NGC 1399 NGC 2300
Fig. A.3. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 1399 (left) and NGC 2300 (right). For NGC 1399 the contour levels are 0.3, 0.5, 1.0,
2.0, 4.0, 10.0, 16.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.2, 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 10.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.4, 0.6, 1.0,
2.0, 4.0, 10.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 2300 the contour levels are 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 10.0 mJy/pixel for the 4.5 µm
map (top), 0.2, 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 6.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.3, 0.5, 0.7, 1.0, 1.5, 2.0 mJy/pixel for the 15 µm map
(bottom).
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NGC 3928 NGC 4278
Fig. A.4. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 3928 (left) and NGC 4278 (right). For NGC 3928 the contour levels are 0.5, 0.7, 1.0,
1.5, 2.0, 3.0, 4.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 3.0, 5.0, 10.0, 15.0, 20.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and
0.5, 1.0, 2.0, 3.0, 5.0, 10.0, 15.0, 20.0, 23.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 4278 the contour levels are 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 5.0,
10.0, 15.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 5.0, 10.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.2, 0.3, 0.5, 1.0, 2.0,
4.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom).
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NGC 4374 NGC 4473
Fig. A.5. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 4374 (left) and NGC 4473 (right). For NGC 4374 the contour levels are 0.6, 1.0, 2.0,
5.0, 10.0, 15.0, 20.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.6, 1.0, 2.0, 5.0, 10.0, 15.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.5, 0.7, 1.0,
1.5, 2.0, 3.0, 5.0, 6.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 4473 the contour levels are 0.7, 1.0, 1.5, 3.0, 5.0, 10.0, 15.0 mJy/pixel
for the 4.5 µm map (top), 0.3, 0.5, 0.7, 1.0, 1.5, 3.0, 5.0, 7.0, 9.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.7, 1.0, 1.5, 3.0 mJy/pixel for the
15 µm map (bottom).
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NGC 4486 NGC 4649
Fig. A.6. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 4486 (left) and NGC 4649 (right). For NGC 4486 the contour levels are 7.0, 8.0, 9.0,
10.0, 12.0, 15.0, 17.0, 19.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 2.0, 3.0, 4.0, 5.0, 6.0, 7.0, 8.0, 9.0, 10.0, 12.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map
(middle) and 2.0, 3.0, 4.0, 5.0, 6.0, 7.0, 8.0, 9.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 4649 the contour levels are 1.0, 1.5, 2.0, 3.0,
5.0, 8.0, 10.0, 15.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.7, 1.0, 1.5, 2.0, 3.0, 5.0, 8.0, 10.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 1.0, 1.5,
2.0, 3.0, 4.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom).
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NGC 5018 NGC 5102
Fig. A.7. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 5018 (left) and NGC 5102 (right). For NGC 5018 the contour levels are 0.7, 1.0, 2.0,
4.0, 8.0, 15.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 8.0, 12.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.5, 1.0, 2.0, 4.0,
6.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 5102 the contour levels are 0.5, 0.7, 1.0, 2.0, 4.0, 7.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top),
0.2, 0.4, 0.7, 1.0, 2.0, 4.0, 7.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.4, 0.7, 1.0, 2.0, 4.0, 7.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom).
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NGC 5173 NGC 5266
Fig. A.8. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 5173 (left) and NGC 5266 (right). For NGC 5173 the contour levels are 0.3, 0.5, 1.0,
2.0, 3.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.5, 1.0, 2.0, 3.0, 3.7 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.6, 1.0, 2.0, 3.0, 3.7 mJy/pixel
for the 15 µm map (bottom). For NGC 5266 the contour levels are 0.3, 0.5, 0.7, 1.0, 2.0, 3.0, 6.0, 10.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.5,
0.7, 1.0, 2.0, 3.0, 6.0, 10.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.7, 1.0, 2.0, 3.0, 4.0, 6.0, 8.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom).
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NGC 5363 NGC 5866
Fig. A.9. Same as in Fig. A.1. but for the galaxies NGC 5363 (left) and NGC 5866 (right). For NGC 5363 the contour levels are 1.0, 1.5, 2.0,
3.0, 5.0, 10.0, 13.0 mJy/pixel for the 4.5 µm map (top), 0.7, 1.0, 1.5, 2.0, 3.0, 5.0, 10.0, 15.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.8,
2.0, 5.0, 10.0 mJy/pixel for the 15 µm map (bottom). For NGC 5866 the contour levels are 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 8.0, 10.0 mJy/pixel for the 4.5 µm
map (top), 0.3, 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 8.0, 12.0 mJy/pixel for the 6.7 µm map (middle) and 0.5, 1.0, 2.0, 4.0, 6.0, 8.0, 12.0 mJy/pixel for the 15 µm
map (bottom).
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F.1 L'importance du domaine submillimétrique, en astro-physiqueLes longueurs d'onde submillimétriques vont de  ' 300m à  ' 1mm. Puisque lesbandes millimétriques que j'ai utilisées sont centrées autour de  ' 1:2mm, j'engloberai leslongueurs d'onde millimétriques, dans le terme  submillimétrique , pour alléger la discussion.
F.1.1 Phénomènes physiques ayant une contrepartie submillimétri-queLe rayonnement submillimétrique est émis par diﬀérents processus physiques. Comme auchapitre C, pour l'infrarouge, je passerai en revue les principaux  hors système solaire. Demanière générale, on détecte les composantes froides du milieu interstellaire, à ces longueursd'onde.La poussière froide émet un continuum thermique dans le submillimétrique. Un grain àT = 10K rayonne aux alentours de  ' 400m. On détecte donc la poussière contenuedans les régions denses, au c÷ur des nuages moléculaires. On détecte aussi l'émission,en infrarouge lointain dans le référentiel de repos, de galaxies fortement décalées vers lerouge.Le gaz moléculaire émet certaines de ses raies dans le submillimétrique. Les deux prin-cipales raies de CO qui nous intéressent sont les transitions rotationnelles CO(3!2)867m et CO(2!1) 1:30mm.Le continuum radio a des origines physiques diverses, dont l'émission libre-libre des ions dugaz ( free-free , composante thermique), et le rayonnement synchrotron (composantenon-thermique). Il peut, en tout cas, avoir une contribution importante dans les bandesque nous utilisons  jusqu'à ' 30% dans la bande IRAM à 1:2mm. Son éclairementmonochromatique () est relativement bien approché par la somme de deux lois depuissance d'indice   ( /  ) : (i) l'une avec  ' 0:1 pour le rayonnement libre-libre(ii) l'autre avec  ' 0:5  0:9 pour le rayonnement synchrotron.Le rayonnement cosmologique a une contribution relativement importante, à ces lon-gueurs d'onde (ﬁgure A.3).
F.1.2 Les diﬃcultés intrinsèques au submillimétriqueLe domaine de longueurs d'onde submillimétriques est exploré depuis peu de temps. Eneﬀet, la technologie des détecteurs a été un obstacle important. Le domaine submillimétriquese situe à la jonction entre les radiofréquences et l'infrarouge. Les détecteurs infrarouges comme ISOCAM  sont des  photomultiplicateurs , leur signal est proportionnel au nombrede photons incidents. Les récepteurs submillimétriques sont des  bolomètres  (Léna, 1996,pour une revue). Dans ce cas-là, l'énergie du photon incident est directement convertie enagitation thermique, et l'on mesure une élévation de température proportionnelle à la puissancedu ﬂux émis, et non plus un nombre de photons. De plus, ces détecteurs n'ont pas de sélectivitéspectrale.Un autre facteur limitatif est l'opacité atmosphérique, représentée à la ﬁgure F.1. Ellerend diﬃciles les observations depuis le sol, en dessous de 1mm. Ce domaine a été couvert,avec une faible résolution spatiale, par DIRBE (Hauser et al., 1990), depuis l'espace, par leballon stratosphérique PRONAOS (Serra et al., 2001), et par le Kuiper Airborne Observatory
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Figure F.1: Transmission atmosphérique dans le submillimétrique/millimétrique. Lacourbe en trait plein est la transmission, et les tirets sont le spectre de M82 (Chanial, 2003), pourcomparaison. En haut de la ﬁgure, sont représentées les transmissions des deux bandes larges deSCUBA  450W et 850W  et celle de MAMBO. Cette courbe de transmission atmosphérique a étéobtenue sur le site du CSO (http ://www.submm.caltech.edu/cso/weather/atplot.shtml) et a étécalculée avec le programme atm_cso. Notations : T est la transmission et , la longueur d'onde.
(KAO ; Dunham, 1995). On constate, sur la ﬁgure F.1, que les observatoires au sol utilisentavantageusement les  fenêtres  atmosphériques, par le choix de la bande passante de leursﬁltres. H2O est la principale molécule absorbante dans ce domaine spectral.
F.2 Les réseaux de bolomètresLes observations que j'ai eﬀectuées visaient uniquement l'émission continue, pas les raiesspectrales. Elles ont été menées en utilisant des réseaux de bolomètres, au foyer de télescopessubmillimétriques. Dans cette partie, je décrirai les deux principaux réseaux.
F.2.1 SCUBASCUBA  pour  Submillimeter Common User Bolometer Array   (Holland et al., 1999)est un réseau de bolomètres, observant dans le submillimétrique, placé au foyer Nasmyth duJCMT (James Clerk Maxwell Telescope). Le JCMT est situé au sommet du Mauna Kea, à
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Hawaii, à 4092 mètres d'altitude. Son miroir primaire mesure 15 mètres de diamètre. SCUBAfonctionne en alternance avec d'autres détecteurs. Il permet l'observation d'un champ d'environ2:3 minutes d'arc de diamètre, à deux longueurs d'onde simultanément, avec une résolutionde 7   1300. Une lame dichroïque redistribue le faisceau incident sur les deux matrices decornets (ﬁgure F.2). Ces cornets sont arrangés en un réseau hexagonal compact, et sont espacésd'environ deux fois la taille du lobe principal  la PSF. En radio-astronomie, on utilise souventle mot  beam  (faisceau) pour le désigner. Le plan focal n'est donc pas totalement couvertpar les détecteurs. Si l'on veut convenablement échantillonner une source, il faut déplacer ledétecteur sur le ciel  modes  jiggle  ou  raster . Par ailleurs, SCUBA ne dispose pasde rotateur de champ, l'objet observé tourne sur la caméra, au cours de la nuit, puisque larotation de la Terre n'est pas compensée.




Réseau à grandes longueurs d’onde
(Pixel photométrique)
Figure F.2: Disposition des cornets de SCUBA (Matthews, 2003). Ces  cornets  sont lespixels des réseaux à courtes (450m ; SW) et grandes (850m ; LW) longueurs d'onde. Les pixelsutilisés pour la photométrie sont situés autour du réseau LW.
La combinaison de ﬁltres préférable, en imagerie, est 450m=850m. On peut aussi ob-server en mode photométrie sur trois pixels diﬀérents (ﬁgure F.2). Le tableau F.1 donne lespropriétés des ﬁltres utilisables avec SCUBA. Les ﬁltres à 350m et 750m ne sont pas dis-ponibles, actuellement.
F.2.2 MAMBOMAMBO (Kreysa et al., 1999)  pour MAx Planck Millimeter BOlometer   est le réseaude bolomètres, placé au foyer du radiotélescope de 30 mètres de l'IRAM, situé à 2900 mètresd'altitude, dans la Sierra Nevada. Il observe dans une bande large centrée à 230GHz/1.2mm(ﬁgure F.1). La caméra, actuellement disponible, est MAMBO-2, un réseau hexagonal compactde 117 bolomètres. L'espacement entre les cornets est de 2000, alors que la taille du lobe principal
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centrale centrale  lobe NEFD typique F5ﬀ(1h) F5ﬀ(10h)(m) (Hz) (Hz) (00) (mJypHz) (mJy) (mJy)346 866 30 7 1600 83 26443 677 30 7 1400 38 12736 407 30 11 140863 347 30 13 90 6.3 2.0Pixels photométriques1137 264 60 16 601357 221 60 18 60 5.0 1.62054 146 39 28 120
Tableau F.1: Propriétés et sensibilités des ﬁltres SCUBA. Ce tableau est extrait de Matthews(2003), sauf les deux dernières colonnes qui viennent de Holland et al. (1999). Notations : centrale etcentrale sont les longueur d'onde et fréquence centrales, , la largeur du ﬁltre, lobe, la taille du lobeprincipal à cette longueur d'onde, F5ﬀ(t) est la limite de détection à 5ﬀ, obtenue en intégrant pendantun temps t, basée sur une estimation optimiste du NEFD, inférieure à celle de la colonne précédente.
est 1100 à 230GHz. Sa conception est assez similaire à celle de SCUBA. Par ailleurs, l'archivecontient des données intéressantes observées par son prédécesseur, MAMBO-1, une matrice de37 bolomètres, de conception identique. Le tableau F.2 donne quelques caractéristiques de cesdeux caméras.Nom centrale lobe Nombre de NEFD typique FRMS(10mn)bolomètres (mJypHz)MAMBO-1 1.2mm 1100 37 3555 1.5mJyMAMBO-2 1.2mm 1100 117 3555 1.5mJy
Tableau F.2: Description de MAMBO. La plupart des données de ce tableau a été extraite deWild (1999). Notations : les notations sont les mêmes que celles du tableau F.1, FRMS(10mn) estl'éclairement monochromatique du RMS obtenu après 10minutes d'intégration.
F.3 L'observation sur un télescope submillimétriqueLa procédure d'observation est similaire, à peu de choses près, sur tous les télescopes sub-millimétriques précédemment évoqués. Il y a deux étapes à eﬀectuer pour collecter des donnéesscientiﬁquement utilisables : l'acquisition de  données de calibration , et l'observation de lasource que l'on se propose d'étudier.
F.3.1 Les données de calibrationLes données de calibration ont pour but de mesurer les principales contaminations inté-rieures et extérieures au système, ainsi que les eﬀets instrumentaux, aﬁn de les corriger.
F.3.1.1 Mesure de bruit des bolomètresL'identiﬁcation des pixels bruités se fait habituellement en prenant une observation spéci-ﬁque d'une source froide. Cette mesure peut se faire en positionnant le réﬂecteur secondaire
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 le  chopper   en face de l'ouverture du cryostat. Cette opération dure environ 90 se-condes avec SCUBA, et fournit une mesure du RMS. Cette mesure se fait, en début de nuit.La ﬁgure F.3 représente une mesure de bruit de chaque bolomètre sur les deux matrices deSCUBA. On voit, dans ce cas particulier, que le bolomètre n26 n'est pas utilisable, il faudral'exclure, lors de la réduction de données.
Figure F.3: Mesure de bruit de SCUBA. L'axe horizontal est le numéro de chaque bolomètre,en commençant par la matrice à courtes longueurs d'onde. Cette mesure a été eﬀectuée au JCMT, endécembre 2000.
F.3.1.2 Pointage et mise au pointLe télescope subit des déformations mécaniques, dues aux variations de température et àl'inclinaison, qui aﬀectent la précision du pointage et nécessitent de vériﬁer la mise au point,régulièrement. Ces vériﬁcations s'eﬀectuent habituellement, toutes les deux heures. Une sourceponctuelle  un calibrateur  primaire  ou  secondaire   est observée. Pour le pointage,on corrige la diﬀérence entre la position eﬀective et la position attendue de la source. Cettecorrection est basée sur un modèle prenant en compte les paramètres du télescope. La précisionde pointage du JCMT est de ' 1:500 (Matthews, 2003), et celle du radiotélescope de 30 mètresde l'IRAM, de ' 2  300 (Wild, 1999). Pour la mise au point, la distance focale est légèrementvariée autour de sa position d'origine. Ensuite, un modèle extrapole la distance correcte. Cesvariations sont de l'ordre du millimètre.
F.3.1.3 Mesure de l'opacité de l'atmosphèreIl est capital de connaître, le plus précisément possible, l'opacité atmosphérique, sur la lignede visée, au moment où l'on observe. À une longueur d'onde donnée, cette opacité (ﬁgure F.1)dépend principalement de l'élévation et de la quantité de vapeur d'eau contenue dans l'air. Onmesure la profondeur optique, ﬁ atm , à la fréquence , en intégrant l'émission de l'atmosphère,à diﬀérentes élévations  une dizaine de pointés, typiquement. Un modèle décrivant, à lafois l'atmosphère  supposée plan-parallèle  et le système optique, est ajusté aux donnéespour calculer la valeur de ﬁ atm . Cette mesure s'appelle un  skydip , elle est décrite parArchibald (2000), par exemple. Il faut eﬀectuer un skydip, au moins une fois toutes les deuxheures. La correction de l'extinction atmosphérique est importante, même losque les conditions
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sont bonnes. Par exemple, lors de nos observations au JCMT, et à l'IRAM, l'air était trèssec, les conditions étaient donc excellentes, et les valeurs de ﬁ atm étaient : ﬁ450W = 0:4   2:0,ﬁ850W = 0:10   0:36 et ﬁ1.2mm = 0:14   0:35. Dans le cas le plus favorable, à 850m, le ﬂuxétait atténué de seulement 10%. En revanche, à 450m, l'extinction pouvait atteindre 90%du ﬂux.En pratique, au JCMT, seule la valeur du skydip à 850m est utilisable. L'extinction à450m est déduite de la valeur de celle à 850m, par une relation linéaire (Archibald, 2000).
F.3.1.4 Observation de sources de référenceLe signal, en sortie des bolomètres est un signal électrique. Sa conversion en un ﬂux astro-physique n'est pas immédiate. En eﬀet, le  facteur de conversion de ﬂux  (FCF), donnantla correspondance entre ce signal et l'éclairement monochromatique de la source, varie. LesFCFs standards ne sont pas très ﬁables. Il est préférable d'estimer la valeur du FCF pendantles observations. Il faut observer une ou plusieurs sources de référence, dont le ﬂux est connu les  calibrateurs  primaires ou secondaires  pour en déduire le FCF. Il est conseillé de fairecette mesure, au moins, une fois dans la nuit. Cette étape de conversion de ﬂux sera discutéeen détail à la section F.4.2.
F.3.2 L'observation de la source étudiéeL'observation de sources astrophysiques  que ce soit l'objet étudié ou les calibrateurs se fait en observant alternativement la source et le ciel. Cette  modulation  se fait par uneoscillation du miroir secondaire  le  chopper . Les fréquences de modulation typiques sontde l'ordre du Hertz et la diﬀérence entre la position sur la source et sur le ciel est de l'ordrede quelques minutes d'arc. En principe, il faut choisir la fréquence la plus élévée et l'angle leplus petit. En pratique, on peut avoir besoin de choisir un angle plus important pour être sûrde vraiment observer le fond, et pas les extensions de la source. Cette procédure a pour eﬀetde soustraire l'émission du ciel, en particulier, sa variabilité. Cependant, il reste une émissionrésiduelle, sur les cartes, qu'il faut corrgier lors de la réduction des données.On peut distinguer plusieurs modes d'observations avec une caméra de bolomètres.La photométrie consiste à placer un seul bolomètre sur la source  applicable uniquementaux sources ponctuelles  et supposer que le reste de la matrice observe le fond.La cartographie consiste à observer la source avec toute la matrice, qui va se déplacer surle ciel pour couvrir toute la région désirée, et en même temps, échantillonner convena-blement l'objet. Ce mode est destinée à l'observation des sources étendues.Le mode jiggle-map, spéciﬁque à SCUBA, consiste à déplacer la matrice, de la taille dulobe, en 6 points  car le réseau est hexagonal  aﬁn d'échantillonner convenablementle plan focal. Cette méthode est idéale pour observer des sources petites, mais résolues.Nos galaxies naines appartiennent à cette catégorie.Finalement, il y a quelques précautions à prendre lorsque l'on intègre des sources pendantun temps assez grand  & 30 minutes. Il faut examiner le mouvement apparent de la sourcedans le ciel, pendant l'observation, car : (i) le passage au zenith pose des problemes de suivi, enraison de la rapide variation azimuthale (ii) on n'observe pas les sources proches de l'horizon typiquement au dessous de 20 d'élévation  en raison de la masse d'air trop importante(iii) le télescope peut se retrouver coincé, en bout de course.
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F.4 Les principales étapes de la réduction des donnéesLes logiciels de réduction de données que j'ai utilisés sont : SURF (Jenness & Lightfoot,1998), pour les données SCUBA, et NIC (Broguière et al., 2002), pour les données MAMBO.Au chapitre C, j'avais présenté, en détail, une session de réduction, pour ISOCAM, car iln'y a pas de manuel pour CIR. Ici, je me contenterai de décrire les étapes, en m'appuyantprincipalement sur l'exemple des données SCUBA. On se reportera aux manuels de Jenness& Lightfoot (1999) et Broguière et al. (2002) pour une description des logiciels.
F.4.1 La correction des eﬀets instrumentauxLes étapes suivantes sont implémentées par les logiciels de réduction de données. Il estimportant de comprendre leur principe, mais elle sont habituellement assez robustes et fonc-tionnent automatiquement.La démodulation. Il faut d'abord déconvoluer l'image de la modulation par le miroir secon-daire. La ﬁgure F.4 montre le signal que l'on a en sortie du télescope. C'est la diﬀérenceentre les deux positions du miroir secondaire. Ce type de carte est appelé  dual-beam .Cette étape de démodulation est eﬀectuée automatiquement par les logiciels de réduc-tion. On soustrait également une ligne de base   baseline  en anglais  due aux dérivesinstrumentales, en l'ajustant par une surface polynômiale. La correction de champ platest eﬀectuée à ce moment-là, à partir de données de calibration.
Figure F.4: Modulation par le miroir secondaire. Ces deux images sont simulées. L'image degauche montre une source, et celle de droite l'image observée, c'est à dire la diﬀérence entre les deuxpositions du miroir secondaire.
Correction de l'extinction atmosphérique. L'extinction atmosphérique est corrigée à par-tir des valeurs de ﬁ atm , à chaque longueur d'onde, déduites des skydips. On interpolehabituellement le ﬁ atm de l'observation, à partir des deux skydips adjacents en temps.Cette correction est faite sur chaque observation individuelle.Glitches et des bolomètres bruités. Dans le cas des observations SCUBA, cette correc-tion est faite, en retirant toute variation du signal, d'une région du ciel, supérieure àN  ﬀ  habituellement 4ﬀ. Cette correction compense donc la rotation du ciel par rap-port à la caméra. À ce stade, on exclu les bolomètres qui ont été identiﬁés comme bruités(ﬁgure F.3).
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Coaddition et soustraction du fond. Les observations individuelles sont ensuite coaddi-tionnées pour construire la carte ﬁnale. On soustrait l'émission résiduelle du ciel, àce moment-là. Toutes nos galaxies étaient suﬃsamment petites pour qu'une région del'image puisse être utilisée pour soustraire le fond.
F.4.2 La calibrationLa calibration est l'étape permettant d'obtenir une image exprimée en unité de ﬂux as-trophysique. Aux longueurs d'onde submillimétriques, cette procédure diﬀère sensiblement decelle employée en optique ou en infrarouge proche, en raison de la taille typique du lobe prin-cipal et de la présence de  lobes d'erreur  importants. La ﬁgure F.5 en donne un exemple.Ces lobes d'erreur sont dus principalement aux imperfections de la surface réﬂéchissante dutélescope. Le plus délicat n'est pas tellement de calibrer une carte, mais plutôt d'en extraireun ﬂux astrophysique, lorsque la source est étendue. Cette procédure de calibration est décriteen détail par Rohlfs & Wilson (1996), Sandell (1997) et Motte (1998), par exemple.
Figure F.5: Le lobe principal et les lobes d'erreur. La surface de gauche est le proﬁl du lobe la PSF  du JCMT à travers le ﬁltre 450W. La courbe de droite est une coupe de ce proﬁl. Lespointillés gris sont une gaussienne ajustée à ce proﬁl.
F.4.2.1 Variation des facteurs de conversion de ﬂuxNous avons observé suﬃsamment longtemps sur le JCMT, pour pouvoir étudier la variationjournalière des facteurs de conversion de ﬂux. Un FCF,  , à une fréquence , est déﬁni comme :
 = lobeV pic ; (F.1)où lobe est l'éclairement monochromatique connu du calibrateur, dans un  beam   c'està dire, dans le lobe principal  et V pic est l'émission du pic de ce calibrateur, mesurée enVolts. lobe est une valeur tabulée, qui a été déterminée à partir d'observations précises pard'autres, tandis que V pic est la valeur observée par nous. Ce FCF est habituellement expriméen Jy/beam/V. La ﬁgure F.6 montre les valeurs de  , observée au JCMT. Les calibrateursque nous avons observé sont : Mars, Uranus et CRL618. La dispersion de ces valeurs estrelativement restreinte, à 850m, mais est importante, à 450m.Il semble également qu'il y ait une périodicité quotidienne des FCFs. C'est assez clair pourles nuits des 24, 25 et 30 décembre 2000, lors desquelles nous avons observé un calibrateur en
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Figure F.6: Variation des facteurs de conversion de ﬂux. Ces FCFs sont ceux déduits dechaque observation de calibrateur, en fonction du temps. Les diﬀérents calibrateurs sont repéréspar des symboles. Le trait plein est la valeur moyenne, et les tirets indiquent les limites 1ﬀ. Cesobservations ont été eﬀectuées au JCMT, en février 2000 et décembre 2000.
début, milieu et ﬁn de nuit. La mesure de milieu de nuit semble toujours plus élevée. Cettepériodicité peut se comprendre par les contraintes thermiques que subit l'optique du télescope,lors du coucher et du lever de Soleil.
F.4.2.2 Calibration de sources ponctuellesLe lobe principal des radiotélescopes submillimétriques est relativement bien approché parune gaussienne (ﬁgure F.5). Lorsque le calibrateur n'est pas tout à fait une source ponctuelle cas de Mars, par exemple  il est aisé de déterminer la véritable taille de lobe, en utilisantle fait que la transformée de Fourier d'une gaussienne est une gaussienne. La largeur à mi-hauteur du lobe, lobe  ou HPBW pour  Half Power Beam Width   le HPBW observé, obs,et le HPBW réel du calibrateur, sou, sont reliés par :2obs = 2sou + 2lobe; (F.2)(voir Sandell, 1997, pour une description détaillée). Les éphémérides du JCMT et de l'IRAMfournissent des estimations du ﬂux de chaque planète intégré dans le lobe principal.
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Une fois que l'on a calculé le FCF correct, déconvolué du disque planétaire, il suﬃt demultiplier chaque pixel (x; y) de l'image en Volt, IV(; x; y), par le FCF pour obtenir uneimage calibrée en Jy/beam : IJy/beam(; x; y) =   IV(; x; y) (F.3)Si l'on veut connaître le ﬂux d'une source ponctuelle, il suﬃt de mesurer son pic d'émissionsur cette carte, car elle a le même proﬁl que le calibrateur déconvolué. En pratique, j'utilisela moyenne des FCFs de la nuit pour calibrer les images.
F.4.2.3 Calibration de sources étenduesPour les sources étendues, l'intégration du ﬂux dans une région de l'image est moins directe.En eﬀet, la fraction du ﬂux total contenue dans les lobes d'erreurs peut être signiﬁcative. Unequantité intéressante, pour quantitifer cette perte de ﬂux, est le  rapport pic-sur-ouverture ,dans une ouverture  :
R() = IcalibJy/beam(; xmax; ymax)X
(xi;yi)2 IcalibJy/beam(; xi; yi) 
1:134 2lobePFOV2 : (F.4)
Le facteur de droite, P = 1:134 2lobe=PFOV2, est le nombre de pixels par beam, car l'inté-gration se fait en sommant les pixels d'une carte. Le rapport R quantiﬁe la fraction de ﬂuxprésente dans les lobes d'erreur. La ﬁgure F.7 montre les variations de ce rapport.Concrètement, pour connaître le ﬂux intégré dans une ouverture , il y a plusieurs étapesà réaliser :1) multiplier la carte en Volts par le FCF pour obtenir une carte calibrée en Jy/beam/V,IJy/beam(; x; y)  c'est l'étape  source ponctuelle  ;2) calculer le rapport pic-sur-ouverture, dans l'ouverture , sur le calibrateur, aﬁn deconnaître la fraction de ﬂux contenue dans les lobes d'erreur ;3) intégrer l'image calibrée en Jy/beam dans l'ouverture , en sommant les pixels.Le ﬂux astrophysique ﬁnal, dans l'ouverture , est :
() = X(xi;yi)2 IJy/beam(; xi; yi) R()P : (F.5)Cette méthode n'est pas très intuitive, au premier abord. J'ai fait de petites simulations pourme convaincre de sa justesse. La ﬁgure F.8 montre l'une de ces simulations. L'image est unecarte simulée, convoluée à une PSF réelle du JCMT, à 450m  mesurée sur CRL618  etbruitée. La courbe de droite compare : (i) le  ﬂux réel  de la source, c'est à dire celui que l'ona simulé et que l'on peut mesurer avant convolution, dans diﬀérentes ouvertures concentriqueset (ii) le ﬂux calculé par la méthode décrite précédemment. La méthode converge pour lesgrandes ouvertures, lorsque toute l'émission résiduelle a été prise en compte.
F.4.3 Estimation des incertitudesPour obtenir des résultats scientiﬁquement interprétables, il faut estimer les erreurs com-mises sur les ﬂux. Les sources d'incertitude sont nombreuses, et peu d'auteurs détaillent lamanière dont ils ont estimé les leurs. J'ai donc cherché à quantiﬁer les diﬀérents eﬀets quipourraient aﬀecter le ﬂux. Je prendrai pour exemple les données SCUBA  exemple décritdans Galliano et al. (2003). Je conserverai les notations de la section précédente.
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Figure F.7:Variation des rapports pic-sur-ouverture. Ces rapports sont ceux déduits de chaqueobservation de calibrateur, en fonction du temps. Les diﬀérents calibrateurs sont repérés par dessymboles. Ces observations ont été eﬀectuées au JCMT, en février 2000 et décembre 2000. Notations :R est le rapport pic-sur-ouverture (équation F.4).
1) Le bruit  RMS  n'est pas, comme avec ISOCAM, calculé par les logiciels de réductionde données. J'ai donc construit une carte RMS, à partir des observations individuelles,dans les deux bandes SCUBA. Cette carte est la déviation de chaque pixel voyant unerégion du ciel donnée, compensée de la rotation de champ. J'ai choisi pour PFOV, lataille avec laquelle la PSF a été échantillonnée  600 à 850m et 300 à 450m. Au ﬁnal,cette carte dont les pixels (x; y) ont un ﬂux RMS (x; y) quantiﬁe les ﬂuctuations dusignal. L'erreur correspondante est :
RMS = 2s X(x;y)2ﬀ2RMS(x; y): (F.6)
La ﬁgure F.9 montre une image et la carte RMS correspondante.2) Nous avons estimé le fond de la même manière que pour les données ISOCAM. Nousutilisons la dispersion des points du fond, ﬀfond. L'erreur sur la soustraction du fond est
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Figure F.8: Test de la méthode de calibration. L'image de gauche est une carte simulée,convoluée par une PSF et bruitée. La courbe de droite est la courbe de croissance calculée sur l'imagesimulée non bruitée non convoluée,  ﬂux réel , et sur l'image de gauche, par la méthode décrite dansle texte,  ﬂux calculé .
identique : fond = 2s X(x;y)2ﬀ2fond: (F.7)
3) Finalement, nous avons vu, sur les ﬁgures F.6 et F.7 que les facteurs utilisés pour calibrerles images variaient au cours du temps. Nous avons donc inclu les incertitudes sur cesdeux facteurs en prenant en compte simplement leurs variations relatives :
FCF = hi   et rapp = R()hR()i   (F.8)Ces deux erreurs sont évidemment corrélées. Nous surestimons donc l'incertitude.Au ﬁnal, nous sommons quadratiquement tous ces termes :
 =q[RMS ]2 + [fond ]2 + [FCF ]2 + [rapp ]2: (F.9)Le tableau F.3 donne les contributions, dans les deux bandes SCUBA de ces diﬀérentes sourcesd'erreur, pour deux galaxies naines : NGC1569 (Galliano et al., 2003), qui est relativementétendue, et II Zw 40 (Galliano et al., 2005a), plus compacte. Nous constatons que les incerti-tudes sont, comme pour ISOCAM, dominées par les erreurs systématiques.Il n'y a pas, comme en infrarouge moyen, de comparaison possible avec les ﬂux obtenuspar d'autres instruments. On peut, en revanche, s'assurer que les courbes de croissance desﬂux sont bien plates à grand rayon. La ﬁgure F.10 montre ces courbes de croissance, pourNGC1569, dans les deux bandes SCUBA. On voit qu'il est très diﬃcile d'obtenir une courbeplate à 450m en raison de l'importance des ﬂuctuations du ciel. Toutefois, ces variationsrestent à l'intérieur des barres d'erreur. Des images SCUBA sont présentées dans les papiers IIet III, au chapitre G.
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Figure F.9: Une image et sa carte RMS. L'image de gauche est l'image de NGC1569, à travers450W, et l'image de droite est sa carte RMS construite à partir des observations individuelles.Source Filtre RMS Fond FCF Pic/ouverture TotalNGC1569 850W 8% 5% 5% 4% 12%450W 38% 4% 20% 14% 45%II Zw 40 850W 7% 10% 5% 5% 14%450W 12% 24% 16% 9% 33%
Tableau F.3: Contributions à l'incertitude sur les ﬂux SCUBA. Les incertitudes sur lacalibration ne sont pas tout à fait identiques pour les deux sources, car elles n'ont pas été observéesle même jour.
F.4.4 Les contributions non poussiéreusesComme nous l'avons mentionné, au début de ce chapitre, la poussière n'est pas la seulecomposante physique à émettre à ces longueurs d'onde. Pour étudier rigoureusement les pro-priétés des grains, il est important de soustraire les contaminations présentes dans les bandeslarges utilisées. Les deux principales sont : (i) les raies moléculaires et (ii) le continuum radio.Il faut quantiﬁer ces émissions en utilisant des observations indépendantes reportées dans lalittérature.Pour les raies moléculaires  CO(2!1) 1:30mm et CO(3!2) 867m  il suﬃt d'intégrerla raie dans la bande à travers laquelle on observe. Cependant, les observations de CO couvrentrarement la galaxie entière. Il faut alors les extrapoler au reste de la galaxie, en supposantun rapport d'intensité constant entre la raie et le continuum de poussière. Pour le continuumradio, ces estimations sont également incertaines, car elles reposent sur une extrapolation ducontinuum à ' 300GHz, à partir de mesures eﬀectuées à quelques GHz. Il semble toutefoisque ces méthodes donnent une limite supérieure ﬁable. Il est très utile de disposer d'unedécomposition thermique/non-thermique dans le domaine radio, aﬁn de pouvoir extrapolercorrectement, sans grosse hypothèse, le continuum aux longueurs d'onde submillimétriques.Le tableau F.4 donne les contributions de ces composantes pour les quatre galaxies naines denotre échantillon (Galliano et al., 2003, 2005a).
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Figure F.10: Courbes de croissance de NGC1569, à travers les deux ﬁltres SCUBA, 450Wet 850W. Les ouvertures sont circulaires concentriques, centrées sur le barycentre de luminosité dela galaxie. La valeur portée en abscisse est le diamètre de cette ouverture. Les barres d'erreur sontles incertitudes totales sur le ﬂux (équation F.9). La marche sur la courbe à 850m est due au faitque les ouvertures prennent un nombre entier de pixel, il n'y a pas d'interpolation. Notations :  estl'éclairement monochromatique.
Contribution NGC1569 IIZw40 He2-10 NGC1140Continuum radio  450W ' 3% ' 4% . 4% . 4% 850W ' 14% ' 10% . 13% . 12% 1.2mm ' 23% ' 24% . 28% . 20%CO(3!2)  850W ' 5% . 4% ' 23% ?' 0%CO(2!1)  1.2mm ' 1% ' 0% ' 7% ?' 0%
Tableau F.4: Contributions non poussiéreuses dans les bandes submillimétriques. Lespourcentages sont des fractions du ﬂux total, pour chaque galaxie, intégré dans les trois bandesSCUBA et MAMBO (ﬁgure F.1). C'est une synthèse de tableaux disséminés dans les articles deLisenfeld et al. (2002) et Galliano et al. (2003, 2005a). Les observations du continuum radio sontcelles de Allen et al. (1976), Sramek & Weedman (1986), Israel & de Bruyn (1988) et Saikia et al.(1994) ; les observations de la raie CO(2!1) 1:30mm, celles de Sage et al. (1992), Hunter & Sage(1993), Baas et al. (1994) et Greve et al. (1996) ; les observations de la raie CO(3!2) 867m, cellesde Meier et al. (2001).
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Distributions spectrales d'énergie globales
de galaxies naines
G.1 À la recherche d'un modèle simple de distribution spectrale d'éner-gie globale . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 151G.1.1 Obtenir un ensemble de données cohérent . . . . . . . . . . . . . . . 152G.1.2 La modélisation des distributions spectrales d'énergie . . . . . . . . . 153G.1.2.1 Les diﬀérentes approches possibles . . . . . . . . . . . . . . 153G.1.2.2 La stratégie adoptée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 154G.2 Publications : les papiers II et III (in English) . . . . . . . . . . . . 157G.3 Discussion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 196G.3.1 Synthèse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 196G.3.2 Les études similaires . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 199Le travail présenté ici met en ÷uvre tous les éléments discutés dans les cha-pitres précédents. Nous nous sommes attaqués à la modélisation des distributionsspectrales d'énergie émise par les poussières, d'un échantillon de galaxies nainesproches, observées sur une gamme de longueurs d'onde couvrant l'infrarouge et lesubmillimétrique, aﬁn de contraindre les propriétés des grains, dans les environne-ments de faible métallicité.Les galaxies sur lesquelles nous nous sommes concentrés sont deux naines irrégulières :NGC1140 et NGC1569 ; et deux naines bleues compactes : II Zw 40 et He 2-10. Nous les avonstoutes observées avec SCUBA et MAMBO, et trois d'entre elles ont été spectrographiées parISOCAM. He 2-10 ne l'a malheureusement pas été.
G.1 À la recherche d'un modèle simple de distributionspectrale d'énergie globaleLa modélisation des distributions spectrales d'énergie globales de galaxies est une tâcheambitieuse, car elle nécessite : (i) un ensemble d'observations échantillonnant convenablementles diﬀérentes composantes physiques que l'on souhaite modéliser et (ii) un modèle qui prenneen compte la complexité de la galaxie (ﬁgure A.9), de manière cohérente, tout en restant simpleaﬁn de ne pas se retrouver face à un problème dégénéré, par excès de paramètres libres.
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Les motivations de cette étude sont multiples, elles ont déjà été évoquées, sous forme degénéralités, au chapitre B. Énonçons les plus précisément, maintenant. Notre point de départétait la volonté de contraindre les propriétés des poussières, dans notre échantillon de galaxiesnaines, à partir de leur émission. La connaissance de ces propriétés  distribution de taille etabondances  a pour but de nous permettre de réaliser les points suivants.1) Synthétiser les distributions spectrales d'énergie de nos galaxies, celles-ci pouvant servirde modèles  des  templates   applicables à des galaxies supposées similaires, que l'onne peut pas observer avec autant de détails.2) Déduire une loi d'extinction moyenne des milieux interstellaires étudiés. Cela permetde dérougir, de manière plus appropriée, les observations de ce type de galaxie. Laconnaissance de cette courbe d'extinction est particulièrement importante, lorsque l'ona aﬀaire à une ﬂambée de formation d'étoiles enfouie.3) Estimer les masses de poussière, aﬁn d'en déduire les  rapports gaz-sur-poussière , G,et les  rapports poussière-sur-métaux , M, déﬁnis par :
G = MgazMpoussière et M = MpoussièreMmétaux ; (G.1)aﬁn de quantiﬁer l'état d'évolution chimique de ces galaxies (Mmétaux est la masse demétaux dans la phase gazeuse). On a la relationM = 1=GZ. Les valeurs Galactiques deces rapports sont : G ' 150 et M' 1=3: (G.2)G exprime la quantité de poussière formée, ramenée à la masse du milieu interstellaire.M quantiﬁe, en quelque sorte, l'eﬃcacité avec laquelle la poussière est formée, puisquecelle-ci se condense à partir des métaux déplétés.
G.1.1 Obtenir un ensemble de données cohérent
Figure G.1: Décomposition des données. L'image de gauche est une observation, à travers850W, de NGC1569. La taille et la position du beam CSO, avec lequel la raie CO(3!2) 867m aété mesurée, sont indiquées par un cercle. La ﬁgure de droite est la distribution spectrale d'énergiesimulée, décomposée en : (i) le continuum de poussière (ii) la raie CO(3!2) 867m et (iii) lecontinuum radio. Le  est l'intégration du continuum de poussière dans la bande 850W.
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Tout d'abord, il faut obtenir un ensemble de données cohérent. C'est l'une des diﬃcultésde l'approche multi-longueurs d'onde. En eﬀet, il faut prendre en compte les points suivants.Ouverture et taille de beam. Il faut s'assurer que les observations que l'on utilise  nospropres observations et celles, reportées dans la littérature  correspondent à une mêmerégion de la source étudiée. Dans le cas d'une ouverture circulaire, le centre et le diamètrede l'ouverture doivent être identiques. Par ailleurs, il faut déconvoluer les images  sipossible  ou les dégrader pour intégrer le ﬂux provenant des mêmes régions. Ce pointest le plus délicat, car il arrive que l'on ne dispose pas exactement de l'observationdésirée. On peut alors utiliser une image à une longueur d'onde proche pour déterminerquel serait le ﬂux dans l'ouverture utilisée, en supposant que la distribution spatiale estidentique, à ces deux longueurs d'onde. L'image de la ﬁgure G.1 donne un exemple decette procédure. L'image est celle de NGC1569 à 850m. On dispose d'une observationCO(3!2) 867m, par le CSO, dans un beam uniquement  le cercle sur l'image.On déduit le ﬂux de la raie de CO, pour la galaxie totale, en supposant qu'il suit ladistribution spatiale de la bande large à 850m.Correction de couleur. Il faut connaître les conventions adoptées pour les corrections decouleur  par exemple, celle d'ISOCAM est   I = cste (chapitre C). Cette correctionde couleur se fait en intégrant la distribution spectrale d'énergie modélisée dans les ﬁltresdes observations. Le , sur la courbe de la ﬁgure G.1 est l'intégration du continuum depoussière modélisé, dans la bande à 850W. Autrement dit, c'est à cette valeur qu'ilfaudra comparer les observations, pour quantiﬁer la qualité de l'ajustement.Séparation des composantes physiques. Il faut soustraire toutes les contributions étran-gères au processus physique modélisé  comme les raies moléculaires, le continuum radio,etc.  listées aux chapitres C et F. Dans notre cas, nous ne conservons que l'émissiondes poussières  les tirets noirs sur la courbe de la ﬁgure G.1.
G.1.2 La modélisation des distributions spectrales d'énergieUne fois que nous avons construit une distribution spectrale d'énergie observée, multi-longueurs d'onde, il faut disposer d'un modèle, ou plus exactement, il faut déﬁnir une stratégieaﬁn d'utiliser, de manière cohérente, un ou plusieurs modèles. Dans le cas des poussières, il ya plusieurs approches possibles.
G.1.2.1 Les diﬀérentes approches possiblesÉtant donné un ensemble d'observations, couvrant le domaine infrarouge-submillimétrique là où émettent les poussières  quelles informations pouvons-nous en déduire ? Comme nousl'avons vu, au chapitre B, l'émission des grains dépend de plusieurs paramètres : (i) les eﬃca-cités d'absorption Qabs (ii) le comportement spectral et l'intensité du champ de rayonnementinterstellaire (iii) la distribution de taille des grains.Les propriétés optiques des grains interstellaires sont relativement bien établies. Leur com-position fait l'objet d'un consensus assez large, comme nous l'avons vu, au chapitre B. Leurspropriétés optiques sont bien connues, sauf à grandes longueurs d'onde, et à basse température il y a toutefois les études de Agladze et al. (1996) et Mennella et al. (1998). Il est donc trèsdélicat de varier ce paramètre, pour ajuster une distribution spectrale d'énergie. Cela n'a pasgrand sens physique.En revanche, le champ de rayonnement interstellaire varie fortement d'une région à l'autreet il est naturel de penser que les grains, dans une galaxie à ﬂambée de formation d'étoiles,
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seront baignés dans un champ de rayonnement sensiblement diﬀérent de celui du milieu inter-stellaire diﬀus. Le ﬁgure G.2 montre l'ajustement d'une distribution spectrale d'énergie obser-vée ﬁctive  les barres d'erreur grises  par un modèle d'émission des poussières, en conservantla distribution de taille de grains Galactique, mais en jouant sur le champ de rayonnement.Le modèle de poussière est celui de Désert et al. (1990). L'émission (ﬁgure de droite) a étéajustée, en remplaçant le champ de rayonnement Galactique (en gris sur la ﬁgure de gauche),par un champ plus dur et plus intense (en noir sur la ﬁgure de gauche).
Figure G.2: Ajustement de la distribution spectrale d'énergie par le champ de rayonne-ment. La ﬁgure de gauche représente le champ de rayonnement chauﬀant les grains (courbe noire).Le champ du milieu interstellaire diﬀus Galactique a été superposé, en gris, pour comparaison. Laﬁgure de droite montre l'émission des poussières correspondante, par le modèle de Désert et al. (1990).Les barres d'erreur grises sont des observations ﬁctives. Notations :  est la longueur d'onde, et I ,l'intensité monochromatique.
La distribution de taille est un facteur variant fortement d'une région à l'autre, commenous l'avons mentionné, en parlant du cycle de la poussière interstellaire, au chapitre A.Schématiquement, les ondes de choc des supernovae ont tendance à éroder les grains, et àtransférer la masse dans les petits grains. Inversement, les grains accrètent du matériau et secoagulent, dans les régions denses. Il est donc physiquement important de prendre en comptece paramètre. La ﬁgure G.3 montre les mêmes observations ﬁctives que celles de la ﬁgure G.2,mais ajustées diﬀéremment. Dans ce cas-là, j'ai conservé le champ de rayonnement Galactique,et j'ai varié la distribution de taille. On arrive à un ajustement correct, également.Ces deux exemples soulignent le fait que l'on peut interpréter, de diﬀérentes manières, unedistribution spectrale d'énergie de poussière, si l'on n'utilise pas de contraintes supplémen-taires.
G.1.2.2 La stratégie adoptéeNous avons donc choisi d'utiliser le maximum de contraintes observationnelles, aﬁn de leverla dégénérescence démontrée à la section précédente. La stratégie adoptée est décrite dans lepapier II, inclus ci-après. Je vais quand même la résumer ici, car c'est l'un des points les plusimportants de ce chapitre.Aﬁn de résoudre le problème de la dégénérescence précédente, nous avons cherché à contrain-dre le champ de rayonnement interstellaire global de nos galaxies. Notre modélisation desdistributions spectrales d'énergie a suivi les étapes suivantes :
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Figure G.3:Ajustement de la distribution spectrale d'énergie par la distribution de taille.La ﬁgure de gauche représente la distribution de taille des grains. C'est un spectre de masse, car m(a)est la masse de grain entre les rayons a et a + da. Ces distributions sont des lois de puissance  cesont des droites en échelle logarithmique. Les distributions grises sont celles des composantes de laGalaxie, et les noires, sont celles qui ont été déterminées pour ajuster la distribution spectrale d'énergiede la ﬁgure de droite. Le modèle utilisé est celui de Désert et al. (1990). Les barres d'erreur grisessont les observations ﬁctives de la ﬁgure G.2. Notations :  est la longueur d'onde, et I , l'intensitémonochromatique.
1) Des observations en ultraviolet-optique, collectées dans la littérature et corrigées de l'ex-tinction Galactique, contraignent le champ de rayonnement interstellaire global, modélisépar PÉGASE (Fioc & Rocca-Volmerange, 1997). Nous avons considéré, très simplement,deux ﬂambées de formation d'étoiles instantanées, représentant la population d'étoilesjeunes créée par la ﬂambée de formation d'étoiles, et la population vieille sous-jacente.Les âges et le poids de ces deux composantes sont des paramètres libres. Cependant, lemanque de données occasionne une dégénérescence de la solution. Plusieurs combinaisonsd'âges, dont les ﬂux ultraviolets diﬀèrent sensiblement, sont solutions.2) Pour lever cette dégénérescence, nous contraignont un modèle de photoionisation du gaz,CLOUDY (Ferland, 1996), par les raies de structure ﬁne observées avec ISOCAM, en modeCVF (chapitres C et D). Le rapport des raies ioniques, en infrarouge moyen, en particulierle rapport [Ne iii]/[Ne ii], dépend fortement de la dureté du champ de rayonnement. Cesobservations nous permettent donc de synthétiser un champ de rayonnement réaliste, demanière unique.3) Ce champ de rayonnement est utilisé pour chauﬀer les poussières dont l'émission, décritepar le modèle de Désert et al. (1990), est ajustée, en jouant sur la distribution de taille.Nous en déduisons les propriétés des poussières, en particulier, la loi d'extinction globalede la galaxie.4) Nous réitérons l'ensemble du processus, en dérougissant les données optiques, avec lacourbe d'extinction synthétisée, jusqu'à obtenir un accord entre extinction et émission.Seule la dépendance spectrale de la courbe d'extinction est utilisée dans ce cycle, laprofondeur optique en bande V, ﬁV, est déterminée par un autre moyen, car celle-cidépend de la répartition des grains, par rapport aux étoiles, pour une masse de poussièredonnée. Nous imposons, la conservation de l'énergie totale de la galaxie, pour déterminerle ﬁV eﬀectif, ﬁ eﬀV : F? = FUV-opt + FIR-mm; (G.3)
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où F? est le ﬂux rayonné par les étoiles, FUV-opt est le ﬂux rayonné en ultraviolet-optique les étoiles éteintes  et FIR-mm le ﬂus émis par la poussière :8>>><>>>:
F UV-opt = F ?  exp( ﬁ eﬀ )FUV-opt = Z 10 exp( ﬁ eﬀ ) dFIR-mm = Z 10 F ? [1  exp( ﬁ eﬀ )] d:
(G.4)
Il faut ajouter que la géométrie adoptée est très simple, nous répartissons la poussièresur une coquille sphérique. Nous supposons pouvoir décrire l'émission des grains, dans nosgalaxies, par des propriétés moyennes. Cette hypothèse est, sans doute, la plus contestable decette étude. Dans la réalité, les grains sont soumis à des champs de rayonnement diverses, selonleur localisation, et leur distribution de taille varie également d'un environnement à l'autre.Le seul aspect de transfert du rayonnement que nous prenons en compte est l'extinction, enconsidérant un écran de poussière. Les environnements de faible métallicité, étant relativementpauvres en poussière, sont moins écrantés. Le traitement du transfert de rayonnement est doncmoins crucial que dans les galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles, de métallicité normale.La prochaine étape de ce projet (Dwek et al., 2005) est de combler les lacunes qui viennentd'être évoquées, en traitant le transfert du rayonnement, dans un milieu interstellaire grume-leux   clumpy .
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Abstract. We present new 450 and 850 µm SCUBA data of the dwarf galaxy NGC 1569. We construct the mid-infrared to
millimeter SED of NGC 1569, using ISOCAM, ISOPHOT, IRAS, KAO, SCUBA and MAMBO data, and model the SED
in order to explore the nature of the dust in low metallicity environments. The detailed modeling is performed in a self-
consistent way, synthesizing the global ISRF of the galaxy using an evolutionary synthesis model with further constraints
provided by the observed MIR ionic lines and a photoionisation model. Our results show that the dust properties are different
in this low metallicity galaxy compared to other more metal rich galaxies. The results indicate a paucity of PAHs probably due
to the destructive effects of the ISRF penetrating a clumpy environment and a size-segregation of grains where the emission
is dominated by small grains of size ∼3 nm, consistent with the idea of shocks having a dramatic effect on the dust properties
in NGC 1569. A significant millimetre excess is present in the dust SED which can be explained by the presence of ubiquitous
very cold dust (T = 5−7 K). This dust component accounts for 40 to 70% of the total dust mass in the galaxy (1.6−3.4 ×
105 M) and could be distributed in small clumps (size ' a few pc) throughout the galaxy. We find a gas-to-dust mass ratio
of 740−1600, larger than that of the Galaxy and a dust-to-metals ratio of 1/4 to 1/7. We generate an extinction curve for
NGC 1569, consistent with the modeled dust size distribution. This extinction curve has relatively steep FUV rise and smaller
2175 Å bump, resembling the observed extinction curve of some regions in the Large Magellanic Cloud.
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1. Introduction
The absorption of stellar radiation by dust and its subsequent
reemission in the infrared (IR) to the submillimeter (submm)
is a fundamental process controlling the heating and cooling of
the interstellar medium (ISM; e.g. Tielens & Hollenbach 1985).
The dust IR spectral energy distribution (SED) of a galaxy is
its footprint reflecting fundamental physical parameters such as
initial mass function (IMF), age, stellar population and metal-
licity. Thus, knowledge of the physical characteristics of dust
in galaxies opens the door to understanding the star forma-
tion history and the evolution of galaxies. However, an accu-
rate interpretation of the SEDs of galaxies requires knowledge
of the detailed macroscopic and/or microscopic dust properties
in galaxies, such as composition, emissivity, dust size distribu-
tion, and spatial distribution. How these properties are effected
by variations in the metallicity of the ISM is the focus of our
present study.
Send offprint requests to: F. Galliano,
e-mail: fredg@discovery.saclay.cea.fr
Dwarf galaxies in our local universe are ideal laboratories
for studying the interplay between the ISM and star formation
in low-metallicity environments (Hunter & Gallagher 1989).
They are at relatively early epochs of their chemical evolu-
tion, possibly resembling distant protogalaxies in their early
stages of star formation. The subject of dust formation in pri-
mordial environments and the processes controlling the subse-
quent evolution of dust compels us to study the dust properties
in nearby dwarf galaxies, with the eventual goal of construct-
ing templates that would apply to primordial galaxies. While
only a relatively small number of metal-poor galaxies has been
observed at mid-infrared (MIR) wavelengths using the Infrared
Space Observatory (ISO), it is already apparent that the char-
acteristics of the MIR dust components differ remarkably from
those of more metal-rich starburst galaxies (e.g. Lutz et al.
1998; Crowther et al. 1999; Thuan et al. 1999; Madden 2000;
Vacca et al. 2002; Madden et al. 2003). Is it correct to sim-
ply assume Galactic dust properties when modeling the dust in
dwarf galaxies?
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Discrepancies are arising as to the quantity of dust that is
actually present in even the lowest metallicity galaxies that are
observed today. Since optical observations are more readily ac-
cessible than MIR to far infrared (FIR) wavelengths which re-
quire space and air borne platforms, the dust opacity has mostly
been determined through the effects of obscuration, not from
the dust emission properties. These different measurements are
not always consistent. Even at 1/50 solar metallicity, I Zw 18
contains a non-negligible amount of reddening, determined
from optical observations to be equivalent to AV = 0.5 (Cannon
et al. 2002). In the dwarf galaxy SBS 0335-052 (1/40 solar
metallicity), AV values as high as 20 to 30 have been suggested
from MIR observations (Thuan et al. 1999; Plante & Sauvage
2002), contrary to the low values, AV < 1, obtained by Dale
et al. (2002) and Izotov et al. (1997). All of the details that go
into modeling the dust properties in dwarf galaxies are critical
for determining the quantity of dust that resides in these metal-
poor galaxies. This must also be reconciled with current dust
evolution models before we can understand the early epoch of
star formation.
We focus on the detailed modeling of the SEDs of dwarf
galaxies, constructing the SEDs with as much wavelength cov-
erage as possible. We began with a sample of dwarf galax-
ies observed in the MIR (Madden et al. 2000; Madden et al.
2003). IRAS and ISOPHOT observations are included, along
with our recently-obtained ground-based submm (Galliano
et al. 2002) and millimetre (mm) observations (Galliano et al.
2003). The basis of the dust modeling is the model of De´sert
et al. (1990; hereafter called DBP90). To synthesise an in-
put interstellar radiation field (ISRF), we use a stellar evolu-
tion model (P ´EGASE; Fioc & Rocca-Volmerange 1997) and
additional constraints obtained from a photoionisation model
(CLOUDY; Ferland 1996). Here we present the complete mod-
eling for NGC 1569, a nearby (D = 2.2 ± 0.6 Mpc; Israel
1988) dwarf galaxy with an average metallicity of 1/4 solar
(Gonza´lez Delgado et al. 1997), currently in the aftermath of
a massive burst of star formation (Israel 1988; Waller 1991).
A dust SED model has recently been presented by Lisenfeld
et al. (2002). Recent Chandra observations find large inho-
mogeneities in the metal abundances with ranges from 0.1 Z
to 1 Z (Martin et al. 2002), evidence that the ISM has been af-
fected by numerous supernovae explosions since the last burst.
NGC 1569 contains two bright super-star-clusters (SSCs) (Arp
& Sandage 1985; Aloisi et al. 2001) which have blown out a
large fraction of the gas in a dramatic display.
The paper is organised as follows. Section 2 presents an
overview of our new observations and the data we use from
the literature. Section 3 describes the adopted model and the
method we use to investigate the dust properties. Section 4
presents the modeled SED of NGC 1569 and the consequences
of the results on the dust properties. We end with a summary
and the conclusions in Sect. 5.
2. The observations
An observed SED was constructed, as completely as possible,
incorporating data from the literature for various telescopes:
IRAS, KAO, ISO (ISOPHOT) and IRAM (MAMBO), as well
as our ISOCAM data (Madden et al. 2003) and our new 450
and 850 µm JCMT (SCUBA) observations presented here.
Since we are modeling the global SED in this paper, the dif-
ferences in beam sizes are not of great concern here.
2.1. SCUBA observations
We obtained 450 and 850 µm data of NGC 1569, with SCUBA
(Holland et al. 1999), a bolometer array on the James Clerk
Maxwell Telescope (JCMT), during two observing runs in
February 2000 and December 2000. Observations were carried
out in the jiggle-mapping mode using a 64-point jiggle pattern
with a chop throw of 150′′.
We reduced these data using the SURF V1.5-1 software
(Jenness & Lightfoot 1998), other STARLINK utilities such
as KAPPA, CONVERT, FIGARO and our own IDL routines.
We scrutinised the data between each step of the processing
to check for possible artifacts. We proceeded in the following
way:
1) Atmospheric extinction: The relatively low atmospheric
transmission is the main difficulty in obtaining good quality
ground-based observations at these wavelengths. To quantify
the atmospheric extinction and correct our data for this effect,
we performed skydips at 450 µm and 850 µm every 1−2 hours.
In addition, we used the measured τCSO at 225 GHz, from the
Caltech Submillimeter Observatory radiometer, which ranged
from 0.04 to 0.1 during our observations. We evaluate the
atmospheric transmission at 850 µm, τ850, using the skydip
value adapted to the elevation of the bolometer. However, the
450 µm skydip has been determined to be unreliable due to
the fluctuations of the atmosphere. We, therefore, used rela-
tionships between τCSO, τ850 and τ450 to compute τ450: τ450 =
6.52 × (τ850 − 0.049) (Archibald et al. 2000).
2) Flatfields, despiking and bad bolometers: The non-
uniformity of the response of each bolometer is corrected with
standard calibration flatfield measurements since it remains
constant with time and does not need to be re-measured every
night (Jenness & Lightfoot 1998). The spikes were removed
from individual maps using a 4σ threshold and noise measure-
ments were performed at the beginning and at the end of the
shift every night. Bad bolometers were removed with a thresh-
old of 3σ. This last step can create holes in individual maps.
However, since the array rotates on the sky, the final map con-
tains no holes.
3) Sky fluctuations: The fluctuations in the emissivity of the at-
mosphere were removed using the fact that the outer ring of
bolometers was observing the sky. The median of the outer
ring, excluding the noisy bolometers, was subtracted from
each map. Using cumulative growth-curves, we verified that no
source flux was removed. Each map was rebinned with a pixel
field of view of 6′′/pixel at 850 µm and 3′′/pixel at 450 µm
which correspond to the jiggle-map sampling.
4) Flux conversion: Each night, we performed three measure-
ments of the calibration sources, Uranus, Mars or CRL 618,
using the same observing parameters. An average Flux
Conversion Factor (FCF) was computed from these measure-
ments, for each night and the individual maps were calibrated
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Table 1. The various contributions to the uncertainties on the net flux
of the SCUBA maps integrated in a 120′′ diameter aperture centered
at α(2000) = 4h30m49s, δ(2000) = 64◦50′55′′.
RMS Sky Calibrator Ratio Total
850 µm 8% 5% 5% 4% 12%
450 µm 38% 4% 20% 14% 45%
by the corresponding FCF. We evaluated the average peak-to-
aperture ratios, Rdate(λ), on the calibrators, to correct for the
loss of flux in secondary lobes. The full-width-half maximum
(FWHM) beam size is 8.5′′ at 450 µm and 15.2′′ at 850 µm.
5) Map coadding and filtering: The individual maps were coad-
ded, weighted by T int/σ2, where Tint is the integration time
and σ the standard deviation of the pixels in the image. We ap-
plied the MR/1 multiresolution filtering method (Starck et al.
1998) using a 3σ threshold.
6) Evaluation of uncertainties: To estimate the cumulative un-
certainty ∆Fν(λ) on the flux Fν(λ) integrated in a circular
aperture Θ (we took Θ = 120′′ for the entire galaxy), we
quantified the individual error contributions. We first construct
rms maps for 850 µm and 450 µm observations such that each
pixel (i, j; λ) of these maps is the standard deviationσrms(i, j; λ)
of the correspondinixels of the individual maps. The contribu-
tion of these fluctuations to the total error, ∆F rmsν (λ), is com-
puted by integrating the flux in the rms map in the aperture Θ:
∆Frmsν (λ) =
√∑
(i, j)∈Θ(σrms(i, j; λ)Rdate(λ)Nbeam)2 where Nbeam
is the number of pixels per beam. The error due to the sky emis-
sion subtraction, σsky, is the standard deviation of the distri-
bution of the points used to compute the median: ∆F skyν (λ) =√
NΘ(σskyRdate(λ)Nbeam)2 where NΘ is the number of pixels
inside the aperture Θ. The error on the absolute calibration,
considering the distribution of the FCF, {Ccal(λ)}, and the dis-
tribution of the peak-to-aperture ratios, {Rcal(λ)}: ∆Fconvν (λ) =
σ(Ccal(λ))/〈Ccal(λ)〉×Fν(λ), ∆Fratioν (λ) = σ(Rcal(λ))/〈Rcal(λ)〉×
Fν(λ). The total uncertainty on the net flux is the sum of these
different contributions (Table 1):
∆Fν(λ) =
[
(∆Frmsν (λ))2 + (∆Fskyν (λ))2
+ (∆Fconvν (λ))2 + (∆Fratioν (λ))2
]1/2
. (1)
7) Radio and molecular contributions: The radio continuum
emission contaminating the 450 µm and 850 µm broadbands
was evaluated from Israel & de Bruyn (1988). Taking their
value of the spectral index, α = −0.36, we extrapolate the radio
continuum to be 49 mJy (∼14%) at 850 µm and 39 mJy (∼3%)
at 450 µm. We estimate the CO(3−2) contribution in the ob-
served 850 µm band from Meier et al. (2001) to be ∼5%. The
observed 450 µm and 850 µm flux values we use for our dust
modeling were adjusted for non-dust contamination.
Our 850 µm value (345 ± 40 mJy) is consistent with
Lisenfeld et al. (2002) (410 ± 45 mJy) using different
SCUBA data. Our 450 µm flux is 1320 ± 450 mJy while
Lisenfeld et al. (2002) report a higher total flux of 1820 ±
700 mJy but still consistent. By studying the behavior of both
Table 2. Net fluxes for the dust emission by the entire galaxy used for
the modeling. The values take account of all the corrections mentioned
in the text. a Madden et al. (2003), b Hunter et al. (1989a), c Hunter
et al. (1989b), d Stickel et al. (2000) & full catalog in prep., e this
paper, f Lisenfeld et al. (2002).
Instrument λ (µm) ∆λ (µm) Net flux (mJy)
ISOCAM 8.8 0.05 (370 ± 220)a
10.1 0.96 (480 ± 230)a
10.8 0.87 (610 ± 210)a
11.8 0.73 (860 ± 220)a
12.1 0.69 (980 ± 220)a
13.2 0.54 (1070 ± 220)a
13.9 0.45 (1270 ± 230)a
14.6 0.35 (1420 ± 240)a
15.0 0.30 (1470 ± 250)a
16.0 0.16 (1990 ± 290)a
IRAS 24.3 6.3 (8550 ± 1100)b
62.8 19 (48 900 ± 7000)b
103 22 (54 800 ± 8000)b
KAO 155 30 (36 000 ± 11 000)c
ISOPHOT 174 90 (28 000 ± 9800)d
SCUBA 443 20 (1280 ± 450)e
863 70 (280 ± 60)e
IRAM 1200 200 (190 ± 60) f
the 450 and 850 µm skydips as a function of time of day and
sky conditions, we gave particular attention to calibration ques-
tions. The most accurate calibration uses the 850 µm skydips to
adjust the 450 µm maps. Using the 450 µm skydip to calibrate
the 450 µm data is known to give higher fluxes (Archibald et al.
2000). This is probably the greatest source of difference in the
final calibration between the present paper and Lisenfeld et al.
(2002).
2.2. Infrared to millimetre data
The ISOCAM circular variable filter (CVF) spectrum provides
the constraints in the 5 to 16 µm wavelength range. The de-
tails and the data treatment of the CVF observations are pre-
sented in Madden et al. (2003). We have found that the slope
of the MIR CVF is a critical factor in constraining the dust
model. Thus, using only the IRAS 12 µm band or several
ISOCAM broad band observations do not provide sufficient
constraints on the model. We characterised the MIR dust con-
tinuum by choosing 10 wavelength regions of the CVF which
do not contain aromatic bands or ionic lines (Table 2). This was
to balance the full observed SED which contains 8 additional
points from other instruments. The ISOCAM images (Fig. 1)
are 2× 2 raster maps and have been processed in the same way
as the CVF spectrum (Madden et al. 2003). We deconvolved
the individual images using a multiresolution Lucy algorithm
from the MR/1 package (Starck et al. 1998), using a 3σ detec-
tion threshold. Some ratio maps are shown in Fig. 2.
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Fig. 1. ISOCAM and SCUBA images of NGC 1569. Top-left: ISOCAM-LW6 (λ = 7.75 µm, beam = 7.6′′), this band traces PAH features. Top-
right: ISOCAM-LW3 (λ = 15 µm, beam = 9.9′′), this band traces the hot dust continuum. Bottom-left: SCUBA (λ = 850 µm, beam = 15.2′′).
Bottom-right: SCUBA (λ = 450 µm, beam = 8.5′′). These two submm bands trace the cold dust continuum. The field of view is the same for
the 4 images and the color table has the same dynamic range. The ISOCAM images have been deconvolved.
Fig. 2. Ratio of hot dust/cold dust. Left: ratio of the ISOCAM-LW3 image (contours, λ = 15 µm) to the SCUBA image (λ = 850 µm).
Right: ratio of the ISOCAM-LW6 image (contours, λ = 7.75 µm) to the SCUBA image (λ = 850 µm). The ISOCAM images have been
degraded to the resolution of the SCUBA (850 µm) image (15′′).
IRAS fluxes for NGC 1569 are given by Thronson &
Telesco (1986), Hunter et al. (1989a) and Melisse & Israel
(1994). The values for the four IRAS broadbands given by
Thronson & Telesco (1986) and by Hunter et al. (1989a) are
similar, and equal to the ISOCAM CVF when integrated over
the equivalent IRAS 12 µm band. The values reported by
Melisse & Israel (1995) differ significantly and are flagged by
the authors to be uncertain. For our modeling purposes, we use
the values of Hunter et al. (1989a) since error bars are also pro-
vided (Table 2). These fluxes have been color-corrected.
ISOPHOT is an imaging polarimeter operating between 2.5
and 240 µm, which was onboard the satellite ISO (Lemke et al.
1996). Data were taken by the two cameras of PHOT-C, C 100
and C 200, at 60, 100 and 180 µm. However after analysing the
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Table 3. Fluxes for the entire galaxy used to model the global ISRF.
The values are corrected for Galactic extinction. a Israel (1988),
b De Vaucouleurs et al. (1991).
Wavelength Flux density
(Å) (10−14 erg s−1 cm−1 Å−1)
1500 (152 ± 48)a
1800 (208 ± 25)a
2200 (146 ± 25)a
2500 (100 ± 18)a
3650 (108 ± 10)b
4400 (101 ± 9)b
5500 (70 ± 6)b
data, we realised that the background position was on a bright
cirrus spot, rendering the data difficult to interpret. Instead,
we use only the value from the ISOPHOT 170 µm serendip-
ity survey (Stickel et al. 2000) which gives a total 170 µm
flux of (28 ± 9.8) Jy for NGC 1569 (Martin Haas, private
communication).
Hunter et al. (1989b) measured a 155 µm flux
of 36 Jy on the Kuiper Airborne Observatory (KAO).
The 1.2 mm IRAM flux is from Lisenfeld et al. (2002). They
have subtracted the contributions of the radio continuum and
the CO(2−1) line emission. All of the fluxes used are listed in
Table 2.
2.3. UV and optical data
To constrain the input stellar radiation field (Sect. 3.3) we used
optical and UV data measured for the total galaxy (Israel 1988;
De Vaucouleurs et al. 1991; Table 3).
3. Self-consistent modeling of the global SED
We have modeled the IR to millimetre dust emission from
NGC 1569 in a self-consistent way using a wide variety of ob-
servational constraints. In this section we describe the method
used. The results are presented in Sect. 4. The general algo-
rithm used to obtain the best solution is outlined in Sect. 3.4.
3.1. Physical parameters of the galaxy
In the adopted model, we assume that the dust is located in a
thin shell at an effective distance (Reff) from the central heating
sources, the stars (Fig. 3). The extinction is treated in terms of
a slab model which neglects scattering.
In order to have a consistent set of physical parameters
(average radius, density, column density, etc.), we estimate
the radius Requiv of the equivalent spherical galaxy from our
850 µm image and deduce the value of the densities from this
radius and from the hydrogen masses given in the literature.
To determine Requiv, we fit an ellipse to the galaxy at 850 µm
using the geometrical mean of the axes as the average radius,
which gives an equivalent radius, Requiv, of 0.65±0.18 kpc (the
uncertainty, ∆Requiv, is due to the uncertainty in the distance),
consistent with the optical size: 1.85 × 0.95 kpc (Israel 1988)





Fig. 3. Schematic diagram of the model geometry.
hydrogen density, neff, and column density, Neff , are 6.7 cm−3
and 1.8×1022 cm−2 from the M(HI) and M(H2) given by Israel
(1997) (M(HI) = 1.4 × 108 M, M(H2) = 0.5 × 108 M).
The mean distance from the dust to the stars is taken to be
Reff = 3/4 × Requiv = 0.50 kpc, corresponding to a homoge-
neous spatial distribution of the dust. We ran the model for this
value of Reff and also for two extreme cases: Rmaxeff = Requiv +
∆Requiv = 0.84 kpc and Rmineff = 1/2×Requiv−∆Requiv = 0.24 kpc.
These extreme values permit us to investigate a wide variety of
spatial distributions and also to take into account uncertainties
on the distance determination.
3.2. Dust modeling
To compute the dust emission spectrum we use DBP90 which
includes three dust components and provides a coherent in-
terpretation of both the interstellar extinction and the infrared
emission. This model has been used to explain the dust proper-
ties in the Galaxy. The three components of the DBP90 model
are the following:
1. Polycyclic Aromatic Hydrocarbons (PAHs); 2-dimensional
molecules responsible for the MIR emission features and
the FUV non-linear rise in the extinction curve. In the stan-
dard DBP90 model applied to the Galaxy, PAHs have a size
range of 0.4 nm <∼ a <∼ 1.2 nm.
2. Very Small Grains (VSGs); 3-dimensional carbonaceous
grains responsible for the MIR continuum emission and the
2175 Å extinction bump. In the standard model, their radii
are 1.2 nm <∼ a . 15 nm.
3. Big Grains (BGs); 3-dimensional silicates, coated or mixed
with carbonaceous material, responsible for the FIR emis-
sion and for the NIR and visible rise of the extinction curve.
In the standard model, their radii are 15 nm <∼ a <∼ 110 nm.
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Due to their small sizes, and thus low heat capacity, PAHs
and VSGs are transiently heated by single photon absorption
and are not in thermal equilibrium with the radiation field.
BGs usually reach thermal equilibrium for the grain sizes de-
termined for the Galaxy. However the dust model does include
thermal fluctuations for the BGs if their sizes warrant it. The
model also computes the absorption cross section of the grains
corresponding to the physical parameters that fit the emission.
Finally, the extinction curve is generated using the absorption
cross sections generated by the model.
We use the DBP90 model to compute the MIR to millime-
tre SED. The data which constrain the SED are summarised
in Table 2. To obtain the best fit to these data, we have var-
ied the physical parameters of the model, using a Levenberg-
Marquardt method (Numerical Recipes, Press et al. 1996) to
minimize the χ2. The parameters which can vary are:
1. the mass abundance of each species, Y = m/mH (m is the
dust mass in the beam and mH is the hydrogen mass in the
beam);
2. the index of the power-law of the size distribution of each
species, α, where n(a) ∝ a−α (a is the grain radius and n(a)
the number density of grains between a and a + da);
3. the minimum and maximum sizes of each species, amin
and amax;
4. the absorption coefficient of the grains, Qabs, defined as
σabs = Qabspia2 (σabs is the absorption cross-section) for
a spherical grain of radius a.
Moreover, the widths of the individual broadband observations
are taken into account, except for the ISOCAM CVF spec-
trum since the spectral resolution is sufficient to neglect this
effect (R ≥ 35). For the data from the bolometers (SCUBA
and MAMBO), we integrated the modeled SED into the obser-
vational broadbands. For the data from photo-multipliers (KAO
and ISOPHOT), we made the corresponding color-correction
when integrating into the broadbands. For the IRAS data, this
correction was already made. This correction has the largest
effect for the 170 µm ISOPHOT broadband (Fig. 5).
3.3. Modeling of the interstellar radiation field
The DBP90 model requires an input ISRF which heats the
dust. To be consistent, we have modeled the global ISRF
for NGC 1569 using the UV and optical data (Table 3) coupled
with the evolutionary synthesis model P ´EGASE 2.0 (Fioc &
Rocca-Volmerange 1997), taking into account the constraints
from photonisation processes using CLOUDY.
3.3.1. Stellar evolutionary synthesis
P ´EGASE computes the stellar spectral energy distribution tak-
ing into account the metallicity evolution. We do not incorpo-
rate the dust extinction effects and the nebular emission into
P ´EGASE. The Qabs values are computed by DBP90, the extinc-
tion is calculated with a simple screen model and the nebular
emission is taken into account using the photoionisation model,
CLOUDY (Sect. 3.3.2).
We fit the UV-to-optical data (Table 3) using a combination
of two single instantaneous bursts with an initial metallicity
of Z = Z/4.27 (Gonza´lez Delgado et al. 1997). The reddening
is calculated using the dust cross-sections computed by the dust
model. However, the optical depth deduced from this extinction
curve corresponds to the case where all the dust is located in
front of the stars. To obtain the effective optical depth, τeffν , the
shape of the extinction curve is scaled in order to satisfy the
energy conservation:
F? = FUV−opt + FIR−mm (2)
where F? is the flux density as it would be observed if there
were no dust in the galaxy, only stars, and FUV−opt and FIR−mm
are the flux densities from reddened stars and dust respectively,
as they would be observed:















We minimise the χ2 to find the best age combination. The
fit gives several age combinations with similar χ2. To re-
move this degeneracy, we use a further constraint, comparing
the MIR ionic line ratios from Madden et al. (2003) and the
theoretical results computed with the photoionisation model
CLOUDY (version 90.04, Ferland 1996).
3.3.2. Photoionisation
CLOUDY predicts the spectra of astrophysical plasma in dif-
ferent environments. It uses a recent atomic database and takes
into account the geometry and the gas properties. We use
CLOUDY through the MICE1 IDL interface. A thick shell ge-
ometry is adopted while that for the dust emission is a thin
shell.
We have computed a grid of solutions from CLOUDY con-
taining a range of values for the following parameters:
1. the shape of the input ISRFs are those which give the best
χ2 values as the output from P ´EGASE;
2. the total luminosity of the galaxy was computed by in-
tegrating the total UV-optical and IR-mm SED: Ltot =
1.9 × 109 L;
3. the inner radius varies from Rin = 5 pc to Rin = 90 pc,
which is the radius of the hole in HI centered on the SSC A
(Israel & van Driel 1990);
4. the average hydrogen number density is n(H)eff (6.7 cm−3;
Sect. 3.1);
5. the outer radius was taken to be Requiv (Sect. 3.1).
We set the elemental abundances to X = XH = X, Y = XHe =
Y and Z = 1 − X − Y = Z/4.27 according to the value of the
metallicity given by Gonza´lez Delgado et al. (1997). Fitting the
1 MICE is supported by the SWS and the ISO Spectrometer Data
Center at MPE through DLR (DARA) under grants 50 QI 86108
and 50 QI 94023.
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Fig. 4. Algorithm used to compute the SED in a self-consistent way.
“UV-opt. Obs.” are the data contained in Table 3, “IR-mm Obs.” are
the data contained in Table 2, “IR ionic lines” are from Sect. 3.3.2,
“IR-mm SED” is the modeled dust SED and “Extinction” is the ex-
tinction curve computed by DBP90 after converging to a solution. We
iterate on this process to obtain the necessary consistency between
emission and extinction.
theoretical ionic line ratios to the MIR data ([NeIII]/[NeII] =
9.6 ± 1.4; [SIV]/[NeIII] = 0.49 ± 0.08; Madden et al. 2003)
clearly removes the degeneracy of the ISRF.
3.4. Iterative process
The modeling of the dust emissivity generates an extinction
curve which is used to deredden the UV-to-optical data in order
to compute the ISRF. The ISRF is used by the dust emissivity
model to heat the dust. Therefore, to be consistent, we compute
this sequence through an iterative process until we reach a sta-
ble, self-consistent solution. This solution is obtained when the
extinction curve used to deredden the data equals that deduced
from the dust emission. The general scheme of this iterative
process is shown in Fig. 4.
4. Results and discussion
We have applied the general model described in Sect. 3 to our
observed IR-to-millimetre SED for NGC 1569 (Table 2).
4.1. The dust emissivity
In this subsection we describe the details of the solution of the
dust modeling and discuss the constraints and the consequences
of the model results.
4.1.1. Millimetre excess
In areas where we have no strong constraints, some parameters
of the general model described in Sect. 3.2 are kept fixed, while
others are left as free parameters to obtain the best fit.
1. PAHs: this component is too weak in NGC 1569 to be con-
strained with our set of data. An upper limit on the mass
abundance of the PAHs, YPAH, is fixed and we used the
Galactic values for α, amin and amax.
2. VSGs: we varied the mass abundance, YVSG, and two pa-
rameters governing the size distribution, α and amax.
However, we cannot constrain amin since the χ2 process
tends to decrease it to very small sizes which have no phys-
ical meaning, so it was kept constant at the Galactic value.
3. BGs: we varied the mass abundance, YBG, and two parame-
ters governing the size distribution, α and amin. Since the re-
sults are not sensitive to amax, we adopt the Galactic value.
We are able to fit the SED quite well except in the millimetre
wavelength range, where there is an excess that can not be ex-
plained by the three standard DBP90 components (see Fig. 5).
Although very cold dust is not the only likely explanation
of this excess, we have added a fourth component modeled
with a modified black-body to describe it. We call this com-
ponent Very Cold Grains (VCGs). We discuss the other pos-
sible origins and the consequences of this excess in Sect. 4.3.
The monochromatic flux radiated by the VCG component in a










exp(hc/λkT ) − 1 (4)
where M(H) is the total mass of hydrogen in the galaxy, λ0, Q0
and ρ are the reference wavelength, the absorption coefficient
at λ0 and the mass density of the grains. This VCG radiated
flux depends on three variables: the temperature, T , the emis-
sivity index, β, and the mass abundance of the grains, YVCG
(we adopted typical values: Q0/a0 = 40 cm−1, λ0 = 250 µm,
ρ = ρsilicate = 3.3 g cm−3 if β = 2 and ρ = ρgraphite = 2.2 g cm−3
if β = 1). As we have only three data points to constrain
the submillimetre-millimetre wavelengths regime of the SED
(450 µm, 850 µm and 1.2 mm), we consider a way to fix the
value of one parameter to avoid the degeneracy. Since the best
solution requires a relatively flat slope, we fix β = 1 for the
χ2 solution. Setting β = 2 gives us an unphysical solution with
a maximum temperature of 3 K. Our emissivity index of 1 is
lower than that found by Dunne & Eales (2001) for a sample
of IR-bright galaxies (β ' 2). However, the assumption of a
lower β is reasonable in light of the fact that Agladze et al.
(1996) measure the absorption coefficient of cosmic dust ana-
log grains and find that over the temperature range of 1.2−10 K,
β decreases with temperature. Thus, the mass abundance, YVCG,
and temperature, T , remain the only free parameters governing
the VCG properties.
4.1.2. What constraints can we put on the dust
properties?
Our best fit of the observed SED is shown in Fig. 5. The val-
ues of the parameters corresponding to the best χ2 fit for the
4 component model are summarized in Table 4. This corre-
sponds to χ2 = 1.5 with 9 degrees of freedom. In order to
quantify the reliability of the grain properties deduced from
our model, we attempt to estimate, as conservatively as pos-
sible, the errors on these parameters.
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Fig. 5. NGC 1569 observations and modeled SED. The data (Table 2) are indicated by crosses: vertical bars are the errors on the flux values
and the horizontal bars indicate the widths of the broadbands. The lines are the dust model and its different components (see Sect. 4.1.1).
Diamonds are the model integrated over the observational broadbands and color-corrected. Thus, departures from the model lie where the
diamonds deviate from the crosses. The power is expressed in W H−1 which is νLν divided by the number of H atoms (Lν is the monochromatic
luminosity).
Table 4. The values are those for the best fit. For comparison, we give the corresponding values for the Galaxy from De´sert et al. (1990).
PAH VSG BG VCG
Milky NGC Milky NGC Milky NGC NGC
Way 1569 Way 1569 Way 1569 1569
Y 4.3 × 10−4 <∼1.0 × 10−6 4.7 × 10−4 1.8 × 10−5 6.4 × 10−3 4.4 × 10−4 Y (1.3−0.4) × 10−3
a− 4 Å 4 Å 12 Å 12 Å 150 Å 22 Å T 5−7 K
a+ 12 Å 12 Å 150 Å 78 Å 1100 Å 1100 Å β 1.0
α 3 3 2.6 4.0 2.9 6.3
We investigated the two possible sources of uncertain-
ties: the sensitivity of the model itself to certain parameters,
and to the value of the average radius (Reff) which influences
the radiation field intensity. First, we estimate the errors on the
goodness of the fit, by quantifying the departure of the model
from the observations. We independently vary each parameter
to fit the extreme cases allowed by the error bars. For example,
the VSGs are constrained mainly by the observations from 8
to 16 µm. Thus, we made 4 extreme fits of the VSGs: one
through the upper edges of the error bars, one through the lower
edges, one through the upper edge of the error bar at 8 µm
and the lower edge at 16 µm, and one through the lower edge
at 8 µm and the upper edge at 16 µm. This gives us an idea of
the sensitivity of the model to the physical properties. Second,





defined in Sect. 3.1). These two extreme cases
give us an idea of the influence of the geometry (and also of the
ISRF) on the dust properties. Figure 7 demonstrates the effect
of the assumed radius on the grain size distributions.
Table 5 contains the ranges of the physical parameters for
the dust components given the sources of uncertainty from the
fitting and the geometry. The PAH and VSG dust parameters
are not very sensitive to the assumed geometry but are rela-
tively sensitive to the fitting. For these cases, amax can change,
at most, by a factor of 3. The best estimate Reff shows a flat
size distribution for the VSGs, and a small slope for the 2 ex-
treme geometry cases (Fig. 7). The slope of the BG size dis-
tribution, however, is very sensitive to the assumed geometry.
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Fig. 6. Global synthesized SED for NGC 1569. The solid line is the total energy of the galaxy: the sum of the dust (dashed line) plus the
emerging stellar radiation (dashed-dotted line). For comparison, the dotted line shows the non-extincted stellar radiation.
Table 5. Range of reliability of the physical parameters of the grains
(from errors in the fitting and variations in the assumed geometry).
Lower limit Upper limit
PAH Y 0 1.0 × 10−6
VSG α 2.6 5.2
a+ 35 Å 120 Å
Y 1.3 × 10−5 2.3 × 10−5
BG α 5.8 35
a− 21 Å 29 Å
Y 3.5 × 10−4 4.7 × 10−4
If Reff is increased to Rmaxeff , the size distribution shows an ap-
proximately constant size of ∼3 nm (shown as the near vertical
dashed line in Fig. 7), with a deficit of larger grains. When the
dust is located farther from the stars, the size of the grains must
be smaller to reach the same temperature, which is constrained
by the observations.
We treat the sensitivity of the parameters of the VCGs sep-
arately. Indeed, the temperature of the VCGs is a very impor-
tant parameter, which has major consequences for the derived
dust mass, and is only constrained by two data points. In this
case, the temperature is strongly dependent on the emissivity
index, however we excluded β = 2 in Sect. 4.1.1 to avoid un-
physical solutions. The temperature does not depend on the




) and for the best estimated value, Reff (see Sect. 3.1). It
gives the conservative range within which the size distribution can be
constrained.
radiation field since we added this fourth component as a modi-
fied blackbody. The best fits within 1σ variation give a range of
temperatures: 5 K <∼ T <∼ 7 K. The abundances corresponding
to this temperature range are 0.4 × 10−3 <∼ YVCG <∼ 1.3 × 10−3.
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Fig. 8. Comparison of the dust SED for NGC 1569 (black) with the Galaxy (grey, from DBP90). In addition to the total dust SED (solid lines),
the individual components of the DBP90 dust model also shown for both the Galaxy and NGC 1569. The power is expressed in W H−1 which
is νLν divided by the number of H atoms (Lν is the monochromatic luminosity).
4.1.3. The dust properties – What are the
consequences?
The dust properties deduced from this study differ from those
of normal, more metal rich galaxies like the Milky Way. If
we compare the shape of the dust SED of NGC 1569 to the
SED of the Galaxy (Fig. 8), we notice the lack of PAHs.
Moreover, the VSG component in the Galaxy and in NGC 1569
emit roughly similar energies, as do the BG components in
both galaxies. However, this energy is emitted at shorter wave-
lengths in NGC 1569 than in the Galaxy since these grains are
in a more energetic environment. On the long-wavelength side
of the SED, the energy emitted from the Galaxy is ∼10 times
higher than that of NGC 1569. Even though the excess in the
submm does not contribute much to the global energy budget
of NGC 1569, most of the dust mass resides in this excess while
in the Galaxy most of the dust mass is in the BG component.
The dust size distribution and extinction curve
These differences noted above are reflected in the size distribu-
tion of the grains. Figure 9 compares the mass spectrum of the
best solution of the 3 DBP90 dust components in NGC 1569
with that of the Galaxy. One significant difference is that the
BGs in NGC 1569, are smaller overall compared to those of
the Galaxy. The dust mass is concentrated in grains of smaller
sizes in NGC 1569, ∼3 nm, and the dust mass in large grains
Fig. 9. Size distribution of the grains in NGC 1569 and in the Galaxy.
The three thin lines are the mass spectrum of the three dust compo-
nents of the Galaxy. The bold lines are the mass spectrum of the three
dust components of NGC 1569. a is the grain radius and m(a) is the
dust mass of the component between a and a + da.
is almost negligible. In this case, what we called Very Small
Grains and Big Grains have similar sizes but these names are
maintained to be consistent with the original DBP90 model.
However, we should call these two components carbonaceous
grains and silicate grains respectively.
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Fig. 10. The effects of shocks on the dust size distribution. The solid
lines are the mass spectrum of the VSGs which are carbonaceous
grains and of the BGs which are silicates, in NGC 1569. The dotted
lines show the mass spectra of carbon grains before (straight line) and
after (curved line) a shock wave (Vshock = 100 km s−1). The dashed
lines represents the effect of the 100 km s−1 shock on silicate grains
(before shock: straight line and after shock: curved line).
The size distribution of grains in NGC 1569 is consis-
tent with that of grains which have been affected by shocks.
Figure 10 illustrates the effect of shocks on the size distribu-
tion of the carbon and silicate grains in NGC 1569 (Jones et al.
1996). Both distributions have the same shape even though
quantitatively, the cut-off does not occur at the same grain size.
The disagreement of the shock model with the precise shape
of the NGC 1569 dust size distribution reflects our ignorance
of the initial size distribution in NGC 1569, but the effect is
qualitatively the same. The dust mass is transferred from large
to small grains via shattering in grain-grain collisions in shock
waves. NGC 1569 has recently experienced a large number of
supernovae (Israel & de Bruyn 1988; Waller 1991; Greve et al.
2002), thus supernova-generated shock waves should be com-
mon in the ISM of this galaxy.
The presence of smaller grain size distributions, that dom-
inate the global IR emission in dwarf galaxies, is opposite to
the deduced dust properties in AGNs (e.g. Laor & Draine 1993;
Maiolino et al. 2001). In the case of AGNs, dust destruction ef-
fects due to sublimation or thermal sputtering can explain the
absence of small grains in the hostile AGN environment, leav-
ing only the larger, more robust grains. Although similar effects
could be present in the hard radiation field of NGC 1569, the
effects of shocks in redistributing the dust size distribution ap-
pears to be dominant. However, most of the dust mass is in the
VCG component and we cannot yet deduce the size distribution
of these grains, until such time as the submm/mm wavelength
range of the SED is observed in more detail. We give a rough
estimate of the average size of the VCGs in Sect. 4.3.
Due to the small grain sizes in the PAH, VSG and BG com-
ponents, most of the grains are stochastically heated and are not
in thermal equilibrium with the radiation field. Table 6 contains
the temperature range of each component for the maximum
and minimum sizes compared to Galactic values. Stochastic
Table 6. Temperatures of the grains (other than VCGs). We give the
minimum (Tmin) and maximum (Tmax) temperatures for the minimum
and maximum sizes, component by component. All the grains are
stochastically heated except the largest BGs where Tmin = Tmax =
Tequilibrium.
NGC 1569 Milky Way
Tmin Tmax Tmin Tmax
PAH a− 2.7 K 9200 K 2.7 K 4400 K
a+ 2.7 K 1800 K 2.7 K 1100 K
VSG a− 2.7 K 890 K 2.7 K 630 K
a+ 2.7 K 160 K 2.7 K 78 K
BG a− 2.7 K 230 K 15 K 22 K
a+ 28 K 28 K 17 K 17 K
heating is a very important process that must be taken into
consideration in dust models applied to dwarf galaxies. Using
models which assume modified black bodies for dust emission
even up to FIR wavelengths in dwarf galaxies, when the grains
can be thermally fluctuating, can result in an underestimate of
the dust mass. We have compared the grain radii at the transi-
tion between thermal equilibrium and stochastically radiating
dust (a = at) in NGC 1569 and in the Galaxy. First, we com-








where uν = 4piIν/c, Qν(a) is the absorption efficiency of a grain
of radius a and c is the speed of light. Second, we calculate the
temperature of the dust, Td, following a single absorption of a






C(T ) dT , (6)
using the expression for the specific heat capacity, C(T ), for
silicate grains given by Draine & Anderson (1985). The transi-
tion occurs for radii where the cooling time of the dust, Γcool,













Iν is the intensity from Fig. 15. Γcool and Γabs are plotted in
Fig. 11 for NGC 1569 and the Galaxy. We find that the tran-
sition occurs at at ' 5 nm in NGC 1569 and at ' 9 nm in
the Galaxy. In other words, grains larger than at, for a given
ISRF, will be in thermal equilibrium with the radiation field
and smaller than at, will be stochastically heated. Alternatively,
we can show that the order of magnitude of at in the Galaxy is
roughly twice at in NGC 1569. If we assume that ¯γ is the same
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Fig. 11. Cooling and photon absorption times computed using Eq. (7).
The solid lines are for NGC 1569 and the dashed lines for the Galaxy.
in both cases and that we are in the regime where Qν(a)/a is in-
dependent of a, then we see that Γabs ∝ a3LISRF (LISRF being the
integrated luminosity of the ISRF) and that Γcool depends only
on a. From the radiation fields in Fig. 15, we know that LISRF
is roughly 10 times larger in NGC 1569 than in the Galaxy.
Consequently, we expect that the transition radius in the Galaxy
would be 101/3 ' 3 times the transition radius in NGC 1569,
which is the correct order of magnitude. This result means that
grains are stochastically heated at larger sizes in the Galaxy
than in NGC 1569. However, the size distributions are differ-
ent. Thus, in NGC 1569, most of the grains are stochastically
heated since the dust mass (PAH, VSG and BG) is concen-
trated in small sizes and in the Galaxy, most of the emission
originates in grains reaching thermal equilibrium since the dust
mass is concentrated in large grains.
As a result of the difference in the grain size distribution,
the extinction curve of NGC 1569 is noticeably different from
that of the Galaxy (Fig. 12). This extinction curve consists only
of the three standard DBP90 components and does not take
into account the extinction due to the VCGs since we do not
know the size distribution of this dust component. However,
the energy emitted by the VCGs is very weak (∼0.02% of
the total energy radiated by the dust from MIR to mm wave-
lengths) thus the extinction due to this component should be
very weak also. The magnitude of the extinction is lower in
NGC 1569 than the Galaxy at all wavelengths. Our iterative
process gives AV = 0.45 ± 0.05. This AV corresponds to the
case where all the dust mass of the three DBP90 model dust
components is located in front of the stars. The effective AV
deduced from the energy balance, is AeffV = 0.2, less than the
value AV = 0.65 ± 0.04, deduced by Devost et al. (1997)
from the Hα/Hβ line ratio toward the main body of the galaxy.
However, they assumed Galactic extinction properties to de-
rive this value. Figure 12 clearly shows that if we normalise the
extinction curves of the Galaxy and NGC 1569 at the V wave-
length, the UV slopes are very different indicating higher en-
ergy absorption in NGC 1569. Thus, to obtain the same en-
ergy absorption, the AV adopted with the Galactic properties
should be higher, which is consistent with Devost et al. (1997).
In a general way, using Galactic extinction properties instead of
the synthesized extinction curve of NGC 1569, when both are
normalised by AV , gives an erroneously lower τUV by a factor
as low as ∼0.7.
We notice in Fig. 12 that the lack of PAHs induces a UV rise
in the extinction curve that is quite linear, due to the dominant
effect of the BGs in the FUV rise and that the small size of the
more abundant grains (BGs) results in a relatively steeper ex-
tinction curve. The bump at 2175 Å is weaker in NGC 1569
than in the Galaxy, due to the dominance of the BGs over the
VSG component. This peculiarity is also observed in the Large
Magellanic Cloud (Fitzpatrick 1985) extinction curve which
has a metallicity similar to NGC 1569. Figure 13 compares the
synthesized extinction curve for NGC 1569 to the observed ex-
tinction curves for the LMC (Koornneef & Code 1981; Nandy
et al. 1981), the SMC (Pre´vot et al. 1984) and the Milky Way
(Seaton 1979). The similarity of the modeled extinction curve
with that of the LMC is striking. However, the intensity of the
bump is, of course, model dependent. Nevertheless, this bump
should be weaker compared to the continuum since the slope
of this continuum is steeper.
The dust mass
We determine the dust mass of NGC 1569 to be (1.6−3.4) ×
105 M, 15 to 20 times more than that found previously by
Lisenfeld & Ferrara (1998), who only had IRAS data available,
and ∼4 times more than that found by Lisenfeld et al. (2002)
who use the DBP90 dust model, but assume Galactic dust grain
properties and the Galactic ISRF. Our results show that the BGs
and VCGs dominate the dust mass, with very little contribution
from the VSGs and PAHs, 40 to 70% of the total dust mass re-
sides in the VCG component. The total gas-to-dust mass ratio,
R, inferred for NGC 1569, assuming a total mass of hydrogen
MH = 1.9 × 108 M (Israel 1997) and MHe = 0.25Mgas, is be-
tween R = 740 and R = 1600 (Table 7). If we assume only
that R ∝ Z, we should find, for NGC 1569, R = 770 which is
in agreement with our best χ2 value of R = 740. However if we
use the law from Lisenfeld & Ferrara (1998), 1/R ∝ Z0.52±0.25,
we find R = 2900 and a lower limit of R = 1200 which
would be correct if we did not have very cold dust. It is not
surprising since the model of Lisenfeld & Ferrara (1998) does
not take into account submillimeter data so they did not in-
clude very cold dust. We also deduce the dust-to-metal mass
ratio D = 1/(1 + RZ) which is D ' 1/3 in the Galaxy
and 1/4 ≤ D ≤ 1/7 in NGC 1569. The smaller D value found
in NGC 1569 could reflect the fact that shocks can erode and
destroy the dust, transferring more metals into the gas phase.
The spatial distribution of the dust
from the observations
Our multi-wavelength maps can be used to study the spatial
distribution of the various dust components. At first glance, the
morphology of the submm/mm maps look similar to that of the
ISOCAM-LW3 15 µm and LW6 7.7 µm (see Fig. 1). Lisenfeld
et al. (2002) conclude that in NGC 1569 both the MIR and
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Fig. 12. Extinction curve for NGC 1569 (black) compared to the Galaxy (grey, from DBP90). The Galactic extinction curve has been scaled
down for comparison to that of NGC 1569. The solid lines are the total extinction curve modeled with DBP90. The contributions to the extinction
curves from the individual dust components are also shown in dashed lines (PAHs), dotted lines (VSGs) and dashed-dotted lines (BGs). The
opacity is expressed as the cross section per H atom.
Fig. 13. Comparison of various extinction curves. The Galactic curve
is from Seaton (1979), the LMC’s is the average of Koornneef & Code
(1981) and of Nandy et al. (1981) and the SMC’s is from Pre´vot et al.
(1984).
submillimetre/millimetre emission are due to the same dust
component. Figure 2 shows the spatial distribution of the ra-
tio of LW6 (which traces the PAHs) to SCUBA-850 µm (which
traces the cold dust, both BG and VCG) and the ratio of LW3
(which traces the VSGs) to SCUBA-850 µm (cold dust). These
ratio maps do not show a flat distribution. They demonstrate
that the distribution of the hot dust emission from the VSGs
is definitely more concentrated toward the region of the two
most prominent Hα peaks whereas the cold dust emission and
the PAHs are more extended. The PAH emission is more ex-
tended than the VSG’s but less so than the cold dust emission.
This is consistent with the simple view of an HII region and
a surrounding photodissociation region/molecular cloud. Hot
dust emitting at 15 µm is seen to peak inside HII regions in
the Galaxy, while the PAHs peak at the photodissociated edges
of molecular clouds (e.g. Cesarsky et al. 1996; Abergel et al.
2000; Klein et al. 1999). As the colder dust will be excited
by similar sources, the morphology of the submm maps will
appear to resemble the star formation tracers at these spatial
scales. In addition, the lower metallicity ISM of NGC 1569,
tends to be clumpier, due to the lower dust abundance and,
hence, larger mean-free path of photons and, subsequently,
larger photodissociation effects. This clumpy effect means that
the pervasive non-ionising radiation will be effective at ex-
citing the surrounding colder dust. We find that, contrary to
commonly-made assumptions, the bulk of cold dust in dwarf
galaxies is not necessarily concentrated toward the outer re-
gions, but is distributed between the star formation sites.
4.2. The synthesized ISRF
The best synthesized global ISRF for NGC 1569 (Fig. 14) is
a combination of two single-bursts with ages 4 and 100 Myr.
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Table 7. Dust masses, gas-to-dust and dust-to-metal mass ratios in NGC 1569 deduced from the parameters in Table 4. The entries correspond-
ing to non-relevant quantities are blank for more clarity.
Dust mass Gas-to-dust Dust-to-metal
(M) mass ratio mass ratio
PAH <∼190
VSG 3.4 × 103
BG 8.4 × 104
VCG (0.7−2.5) × 105
TOTAL
– without VCGs 8.8 × 104 2800 ∼1/11
– with VCGs (1.6−3.4) × 105 740−1600 ∼1/4−1/7
The young component represents the recent starburst which
has produced the two super-star-clusters (SSCs). These SSCs
have populations of ages 4−7 Myr (Origlia et al. 2001), consis-
tent with our younger population. The older component we use
represents the underlying population present before the more
recent starburst. Although other older populations might be
present, they do not dominate the global ISRF for this galaxy.
Compared to the Galaxy, the global ISRF modeled for
NGC 1569 is much harder in the UV range due to the con-
tribution from the very young population (Fig. 15). At 0.1 µm,
the ISRF from NGC 1569 is higher by more than an order of
magnitude compared to the Galaxy. The ISRF of the Galaxy
and other spiral galaxies is dominated by the cooler disk mate-
rial while in NGC 1569, and other starbursting dwarfs, it is the
star formation activity that dominates the global ISRF. This is
also evident from the global MIR characteristics (Madden et al.
2003) and is also the case for other dwarf galaxies (Galliano
et al. 2003). Therefore, when modeling the dust emission from
dwarf galaxies, it is not valid to assume the Galactic ISRF.
4.3. An explanation for the millimetre excess
There are large uncertainties in the physical properties of
the VCGs. Such a large mass of dust locked up in very cold
dust is not unlikely. However, there are some questions to ad-
dress concerning the nature of these dust grains. How can a
population of such very cold dust exist on galactic scales? How
can this dust be so cold? Is very cold dust seen in other galax-
ies? In this section, we explore various hypotheses to explain
the millimetre excess.
We can also invoke a non-dust effect (i.e. molecular line
and/or radio continuum contamination) or a cross-calibration
problem. The non-dust effects have already been taken into ac-
count (see Sect. 2.1). Moreover the SED of II Zw 40 (Galliano
et al. 2003) shows the same trend in the millimetre regime, per-
haps even suggesting that this excess might be a general feature
of starbursting dwarf galaxies.
4.3.1. Very cold dust in the literature
A very cold component has been suggested for the Galaxy.
For example, Reach et al. (1995) found a component
Fig. 14. Synthesized ISRF for NGC 1569 computed with P ´EGASE
and CLOUDY. The Points with error bars are the observational data
from Table 3, the solid black line is the global non-extincted ISRF, the
dashed line is the global extincted ISRF and the grey line is the young
single-burst component. The extinction curve used is the output from
the dust model DBP90.
Fig. 15. Synthesized ISRF for NGC 1569 (solid line) compared to the
Galaxy (dashed line).
with T = 5−7 K in some Galactic continuum spectra. More re-
cently, Boulanger et al. (2002) published COBE and Archeops
data for the Galaxy that implies a ∼5 K dust component
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(with β = 2). This result has not yet been independently con-
firmed. This component of very cold dust appears to follow
the HI gas, suggesting that it is associated with the cold neu-
tral medium. Dupac et al. (2002) reported PRONAOS observa-
tions of the M 17 complex and found dust as cool as 10 K in
some cold clumps. Popescu et al. (2002) observed a sample
of 63 late-type galaxies in the Virgo cluster using ISOPHOT.
Although their wavelength coverage is limited, observing only
up to 170 µm, they find a cold dust component is present in
most cases, with temperatures as low as 10 K in irregular and
blue compact dwarf galaxies.
James et al. (2002) calculated dust masses for galaxies from
the submillimeter emission, assuming that the fraction of met-
als incorporated in the dust in galaxies is a universal constant.
For NGC 1569 they determine a dust mass of ∼1 × 105 M,
which is similar to the mass that we derive (1.6−3.4×105 M).
Lisenfeld et al. (2002) published a dust SED for NGC 1569
computed with the standard DBP90 model. They found no sub-
millimetre excess and discount the presence of very cold dust
since they were able to explain the submm emission with the
VSGs. We now discuss the reasons for our different results.
We find that the use of the CVF spectrum in the MIR pro-
vides an important and tight constraint on the slope of the
VSG size distribution in our model. Lisenfeld et al. (2002),
however, characterise the MIR wavelength regime with only a
single 12 µm IRAS data point. This effects the fit significantly.
In addition to the different observational constraints used
to construct the observed SED, Lisenfeld et al. (2002) used
the DBP90 model in a very different, more limited way than
that presented here. Since we have more data to constrain the
DBP90 model, we allow the grain properties to differ from
those of the original DBP90 model, which was constructed to
explain the Galactic dust emission. Lisenfeld et al. (2002) use
the original Galactic dust parameters to obtain their fit. Their
input ISRF is that of the Galaxy, which is much softer than
that of NGC 1569 (see Sect. 4.2), and is scaled up by a fac-
tor of ∼60. They did not investigate the dust size distribution
parameter space. Our results are based on a χ2 evaluation to
obtain the best fit. Lisenfeld et al. (2002) conclude that the
VSG component alone accounts for the FIR and submm and
mm continuum. In our model, such a solution was attempted,
but resulted in a very poor χ2 since the MIR observations could
not be well-fitted.
4.3.2. Optical properties of BGs
We have investigated other means to increase the emissivity in
the submm, instead of invoking a VCG component. A change
in the emissivity slope could be due to a change in the opti-
cal properties of the big grains. Indeed, Mennella et al. (1998)
measure the absorption coefficient per unit mass (Qabs) of cos-
mic dust analog grains, over the temperature range 24−295 K.
The laboratory experiments, show a decrease of the emissivity
index, β, as the temperatures increases, effecting the Qabs for
wavelengths λ > 30 µm. Our big grains reach higher temper-
atures than those of the Galaxy (Table 6) and, in the standard
model, QBG
abs ∝ λ








































                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      
                                      









       
       
       
       
       
       
       









Fig. 16. Schematic diagram of a clump.
reproduce the effect observed by Mennella et al. (1998) us-
ing QBG
abs ∝ λ
−γ for λ > 100 µm with γ < 2. However, this
modification failed to give an acceptable fit to the data in the
submm/mm wavelength range.
Grain-grain coagulation, leading to porous aggregates, can
increase dust emissivities at submm wavelengths. This has been
invoked to explain the elevated opacity of circumstellar dusty
envelopes and dense molecular cores (Ossenkopf & Henning
1994; Stepnik et al. 2003). However, this effect is localised and
has not yet been seen on galactic scales, as would be necessary
to explain the data presented here.
4.3.3. Embedded dust as the source of the mm excess
The properties of the dust differ considerably from one region
to another in a galaxy, depending on the nature of the environ-
ment (HII regions, cirrus, dense core, etc.). The DBP90 model
has been constructed to describe the diffuse ISM of the Galaxy.
Consequently, applying it to an entire galaxy like NGC 1569 is
not straightforward. However, NGC 1569 is a peculiar galaxy:
it is a starbursting dwarf and its emission properties show that
it resembles a giant HII region (particularly in the MIR; see
Madden et al. 2003). Moreover, the emission from hot dust is
enhanced relative to the cold dust in the starburst regions (see
Fig. 2). This departure could explain our inability to fit the SED
with only the three standard components. The various phases of
the ISM could have very different temperatures and technically
should not be treated as if there were the same physical region.
If we assume that the very cold dust is made up of grains
deeply embedded in clouds, where the UV-optical radiation
can not easily penetrate, the dust FIR-mm emission could be
a heating source for this dust component (Fig. 16). We can
make a rough estimate of the temperature of the very cold
grains (i.e, the VCGs) to verify this explanation. Let us as-
sume that the photons which heat the VCGs are due to the
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emission from the BGs, simply modeled as a blackbody, made
of grains of radius aBG, temperature TBG = 57 K (correspond-
ing to the peak wavelength of the BG component), mass MBG
and emission coefficient Qem(aBG, νBG), νBG being the fre-
quency where the maximum emission by the BGs occurs.
These are the parameters that we derived from our fitting of the
SED of NGC 1569. The VCGs are modeled with a blackbody
of temperature TVCG, mass MVCG and absorption and emission
coefficients Qabs(aVCG, νBG), Qem(aVCG, νVCG), νVCG being the
frequency where the maximum emission by the VCGs occurs
and are made of grains of radius aVCG embedded in a clump
of radius Rc. The luminosities emitted by these two compo-
nents, LBG and LVCG, can be determined from the number of
grains of each species, Nx = 3Mx/4pia3xρx (x being either BG
or VCG and ρx being the specific mass densities), and the lu-
minosity radiated by only one grainLx = 4pia2xQem(ax, νx)σT 4x .
The total luminosity is then Lx = NxLx (x = BG or VCG). The



















and its numerical value from the model (Fig. 5) isΘ = 4.1×104.
Using the same method, the heating and cooling luminosities










which is equivalent to Lheat = 1/4LBG and Lcool = LVCG. This
factor of 1/4 is due to the fact that BGs do not radiate only
in the direction of the VCGs inside the clump, they also radiate
away without intercepting the VCGs. The powers absorbed and






























In Eq. (11), the two unknowns are TVCG and aVCG. We can
deduce aVCG by coupling Eqs. (8) and (11):
Θ ' 4/Qabs(aVCG, νBG) . (12)
To be consistent with our model, which assumes β = 1, the
VCGs are carbonaceous, ρVCG = 2.2 g cm−3 and ρBG =
3.3 g cm−3. To determine the order of magnitudes of the ef-
ficiencies, we refer to Draine & Lee (1984). For the BGs we
use the astronomical silicate values at λ = 90 µm, Qabs/a '
0.017 µm−1. This is in the regime where Qabs/a does not de-
pend on the grain radius. For the VCGs, we used graphite val-
ues. The coefficients are: Qabs/a ' 0.022 µm−1 at λ = 90 µm
and Qabs/a ' 4.5 × 10−4 µm−1 at λ = 660 µm. Equation (12)
gives us the radius of the VCGs, aVCG ' 4 nm is also in the
same regime where Qabs/a is independent of a. With this sim-
ple analytical model, the temperature of the VCGs is estimated
to be 6 K <∼ TVCG <∼ 9 K. Thus, the hypothesis of very cold
dust hidden in clumps bathed by the FIR radiation from warmer
grains is consistent and gives the appropriate order of magni-
tude of TVCG. Moreover, Bernard et al. (1992), using a radia-
tive transfer model coupled with DBP90 in the Galactic case,
showed that the temperature of the dust deeply embedded in
a dense cloud is ∼6 K. Radiative transfer may indeed turn out
to be the key to understanding this property of the dust spatial
distribution in these galaxies.
We can attempt to estimate the clump radius (Rc). First, we
can determine a minimum clump radius (Rminc ) by estimating
the optical depth required to shield the stellar radiation, since in
the above scenario, the VCGs are heated only by the envelope
of BGs. We consider that the VCGs are screened by the BGs
when the stellar energy seen by the VCGs is at most equal to
the energy emitted by the VCGs. Given our SED and the ex-
tinction curve of Fig. 12, the optical depth in the V band needed
is τshieldV ' 60. The average wavelength of the stellar radiation
is λISRF ' 0.2 µm. At this wavelength, the optical depth needed
is τshield(νISRF) ' 200. At the wavelength where the BGs emit
(λ = 90 µm), the optical depth is τ = 0.1, thus we verify that
the shell is optically thin to this radiation. The contrast density
between the clumps (index c hereafter) and the interclump me-
dia (index icm hereafter) is α = nc/nicm. The minimum radius
of a clump Rminc is the radius required to reach the optical depth
of τshield(νISRF). If we assume that only the BGs are responsible
for the shielding,
τshield(νISRF) = Rminc nBGc pia2BGQabs(aBG, νISRF) (13)
where nBGc is the density of the BGs in the clumps
and Qabs(aBG, νISRF) ' 0.1 from Draine & Lee (1984). The ac-
tual clump size is difficult to estimate without some assump-
tions for nBGc or α. Let us assume that nBGc is the homogeneous
density nBGhom ' 3 × 10
−8 cm−3 scaled by α. From Eq. (13),
we find that Rminc ' 8 pc if α = 104, the extreme case, where
there is only one clump, and Rminc ' 0.8 pc if α = 105. To es-
timate the size of the VCG core, we require that it is optically
thin to the BG radiation. The ratio between the mass of BGs
and VCGs constrains the density of this core. The maximum
radius of the VCG core is ∼4−6 pc when α = 104, the number
of clumps is 1 or 2 and the volume filling factor φ ' 3−6×10−5.
When α = 105, the radius of the core is ∼0.4−0.6 pc, the num-
ber of clumps is between 200 and 300 and the filling factor
φ ' 3−6 × 10−6. This rough estimation tends to imply that
there would be a small number of dense clumps in this galaxy.
Berkuijsen (1999) gives a range of 10−3−10−5 for the H2 vol-
ume filling factor of the Galaxy which is greater or equal to the
range we find in NGC 1569. This clumpy characteristic is also
consistent with relatively bright 158 µm [CII] emission seen
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in NGC 1569 and in low-metallicity environments, in general
(Jones et al. 1997).
5. Summary and conclusions
Our modeling of the dust SED in NGC 1569 suggests that the
nature of the dust in low-metallicity environments differs from
that of metal-rich galaxies.
1. We have presented new SCUBA images at 450 and 850 µm.
With additional data from the literature we constructed the
observed dust SED for this galaxy.
2. We have used a stellar evolution model (PEGASE), a pho-
toionisation model (CLOUDY) and a dust model (DBP90)
to compute a self-consistent theoretical dust SED, indepen-
dently synthesizing a global ISRF from UV-to-optical ob-
servations with further constraints from MIR-ionic lines.
The DBP90 model has been used to investigate a large
range of dust parameters, making the link with the extinc-
tion deduced from the dust model and the deredenning of
the UV-to-optical data.
3. The synthesized global ISRF is consistent with a very
young population produced by the recent starburst and an
older population tracing the underlying stars of the galaxy.
4. We find very low abundances of PAHs, and smaller over-
all sizes of grains emitting in the MIR and FIR, compared
to the Galaxy. Due to the small sizes, most of the grains
are in a stochastic heating mode, and not in thermal equi-
librium with the radiation field – even grains emitting at
FIR wavelengths.
5. The presence of a millimetre emission excess can be ex-
plained by ubiquitous clumps of very cold (5 to 7 K) dust
grains with β = 1. These very cold grains can be respon-
sible for 40 to 70% of the total dust mass in the galaxy,
Mdust = (1.6−3.4) × 105 M. The absence of important
submm/mm observations can result in, at least, an order of
magnitude of dust mass being missed.
6. The gas-to-dust mass ratio ranges from 740 to 1600, greater
than that in the Galaxy, even taking into account the rel-
atively large mass of very cold grains. The dust-to-metals
mass ratio ranges from 1/4 to 1/7, smaller than the Galactic
value.
7. From the dust size distribution, we generate an extinction
curve for NGC 1569 (which has similar characteristics to
that of the LMC). We also derive a synthesized radiation
field and a wide range SED (UV – mm), for the global
galaxy.
8. The bulk of the cold dust traced by the submm/mm observa-
tions is distributed between star forming regions, not con-
centrated toward the outer regions of the galaxy. Our results
are consistent with a clumpy medium and a filling factor
lower than 10−4.
Due to the low metallicity of NGC 1569, the ISM would ap-
pear to be very clumpy, and this has important consequences
for the dust models. From our detailed dust modeling of dwarf
galaxies (see also Galliano et al. 2003), we caution that dust
models assuming the Galactic dust size distribution, Galactic
extinction curve and Galactic ISRF will be in error. Models
not dealing with stochastic heating processes should be dealt
with cautiously, as this is probably the most important phys-
ical process for dust heating in dwarf galaxies. Another cau-
tion that follows from this work is the importance of obtaining
data longward of the FIR. This is presently easier said than
done. However, in the near future we will have the capabil-
ity to sample the submm/mm emission from galaxies in more
detail, and with greater sensitivity, with SOFIA, ASTRO-F,
Herschel, Planck and ALMA. Without a proper understand-
ing of the submm/mm SED of galaxies, galaxy number counts
could be incorrect since the excess submm/mm emission might
erroneously be attributed to higher star formation activity in
redshifted galaxies, instead of the presence of a large, very cold
dust mass.
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G.3 Discussion
G.3.1 SynthèseÀ la suite de ces deux articles, nous voyons que nous avons été capables de mettre en valeurcertaines propriétés des poussières, dans notre échantillon de galaxies naines. Les principalesconclusions sont les suivantes.Les tailles des grains. Les PAHs sont sous-abondants, dans ces galaxies, probablement dé-truits par l'intense champ de rayonnement. Les grains solides  silicates et carbonés sont, en moyenne, plus petits que dans la Galaxie. Ils ont un rayon moyen de quelquesnanomètres. Cette faible taille est appuyée par le fait que ces galaxies ont subit récem-ment de nombreuses explosions de supernovae, érodant les grains. Ce résultat est l'undes plus robustes de cette étude. Il semble lié à l'activité de formation d'étoiles, plutôtqu'à la faible métallicité de l'environnement.Les distributions spectrales d'énergie. Les distributions spectrales d'énergie sont globa-lement plus chaudes que la distribution Galactique, similaire en cela aux galaxies àﬂambée de formation d'étoiles normales. La faible taille des grains implique que ceux-ci subissent des ﬂuctuations de température. Par conséquent, la distribution spectraled'énergie globale infrarouge-millimétrique est dominée par une émission thermique horséquilibre.Les courbes d'extinction. Les courbes d'extinction que nous synthétisons présentent desanalogies avec celles observées dans les nuages de Magellan. Elles sont pratiquementlinéaires, en 1=, et la plupart d'entre elles ont un rapport silicate/carboné supérieur àla valeur Galactique. Cela a pour conséquence de diminuer l'importance de la bande à2175Å, car les grains carbonés en sont les porteurs. Toutefois, il y a un cas particulier(II Zw 40), et ce rapport silicate sur graphite semble ne pas être contraint ﬁablementpar notre modèle. Par contre, la linéarité de la courbe d'extinction est une conséquencedirecte de la distribution de taille des grains. Qualitativement, le proﬁl de ces courbesd'extinction est en accord avec celui trouvé par Calzetti et al. (1994), dans un échantillonde galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles, de métallicités variées.La poussière très froide. Nous trouvons un excès d'émission submillimétrique, dans cha-cune des quatre distributions spectrales d'énergie étudiées. Nous pensons que cet excèspourrait provenir de l'émission de grains très froids  de température T = 5   9K enfouies dans des c÷urs denses. Cet excès serait donc une preuve qu'il faut traiterle transfert du rayonnement, dans ces galaxies. Cette composante de poussière froidecontient une fraction importante de la masse (40  80%).Les masses de poussière. Les rapports gaz-sur-poussière sont plus élevés ou égaux à ceuxque l'on obtiendrait en supposant une proportionnalité entre la métallicité et la quantitéde poussière. Ils sont plus faibles que ceux prédits par le modèle de Lisenfeld & Ferrara(1998), basé sur les données IRAS seules, ne prenant donc pas en compte la composantede poussière très froide.Les ﬁgures G.4 et G.5 montrent les distributions spectrales d'énergie globales modéliséesauxquelles j'ai superposé les observations. C'est la synthèse des papiers II et III. On remarque,encore une fois ici, la  séquence évolutive  depuis NGC1140 qui est la plus quiescente del'échantillon, avec un champ de rayonnement moins dur et moins intense que dans les autres,des bandes aromatiques importantes, en passant par NGC1569 qui est un cas intermédiaire,jusqu'à II Zw 40 et He 2-10 qui subissent la formation d'étoiles la plus intense, n'ont pas dePAHs détectés et ont un champ de rayonnement très dur et très intense.
Version ﬁnale F. Galliano
G.3 Discussion 197
Figure G.4: Distributions spectrales d'énergie globales de NGC1140 et NGC1569. Les gris sont les observations, les traits sont les diﬀérentes composantes du modèle, et le trait noir continuépais est la somme de ces composantes. La décomposition du continuum radio représente la limitesupérieure du rayonnement libre-libre, aﬁn de mettre en évidence, sans ambiguïté, l'excès attribué auxVCGs. Notations :  est la longueur d'onde, , la fréquence, et L , la luminosité monochromatique.
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Figure G.5: Distributions spectrales d'énergie globales de IIZw40 et He2-10. Les  grissont les observations, les traits sont les diﬀérentes composantes du modèle, et le trait noir continuépais est la somme de ces composantes. La décomposition du continuum radio représente la limitesupérieure du rayonnement libre-libre, aﬁn de mettre en évidence, sans ambiguïté, l'excès attribué auxVCGs. Notations :  est la longueur d'onde, , la fréquence, et L , la luminosité monochromatique.
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G.3.2 Les études similairesLa modélisation de la distribution spectrale d'énergie globale d'une galaxie naine, à l'aided'un vrai modèle de poussière, et pas seulement d'une collection de corps noirs, a été présentée,à notre connaissance, par Madden (2000), puis Galliano et al. (2002), Lisenfeld et al. (2002),Galliano et al. (2003), Takeuchi et al. (2003) et Galliano et al. (2005a). Takeuchi et al. (2003)utilisent un modèle d'évolution des poussières pour ajuster la distribution spectrale d'énergieinfrarouge de SBS 0335-052. Cette approche est assez diﬀérente des autres, je ne m'attarderaipas dessus.Lisenfeld et al. (2002) ont utilisé le modèle de Désert et al. (1990), dans NGC1569, sansvarier la distribution de taille, et avec moins de contraintes observationnelles  ils n'avaientpas de contraintes sur le champ de rayonnement, et pas l'important continuum du spectreISOCAM. Ils n'appliquent pas la conservation de l'énergie. Leur ﬂux à 450m est supérieurau nôtre, bien qu'en accord, car ils ont utilisé le skydip à 450m, connu pour surestimé le ﬂux.Ils expliquent l'excès submillimétrique par la queue de l'émission des VSGs. Cette explicationne tient pas avec un ﬂux à 450m plus bas. Ils concluent, tout de même, à une abondance depetits grains. Cependant, ceux-ci sont carbonés, car ils conservent la distribution de taille degrains Galactique. Leur estimation de la masse de poussière suppose des grains à l'équilibre,alors que ceux-ci sont chauﬀés stochastiquement. Leur rapport gaz-sur-poussière est plus élevé.Plus récemment, Bot et al. (2004) ont utilisé le modèle de Désert et al. (1990) en l'appli-quant à l'émission diﬀuse du petit nuage de Magellan. Ils ajustent la distribution spectraled'énergie globale de poussière, en conservant la distribution de taille Galactique, pour chaquecomposante individuelle, mais en prenant en compte la variation du champ de rayonnementselon les régions  ils gardent toutefois le champ de rayonnement interstellaire Galactique.Ils ont des diﬃcultés à expliquer le point IRAS à 60m. Cela pourrait être un eﬀet de ladistribution de taille, identique à ce que nous avons vu, dans notre échantillon.Enﬁn, Plante & Sauvage (2002) et Vanzi & Sauvage (2004) ont modélisé la distributionspectrale d'énergie autour des SSCs de SBS 0335-052 et NGC5253, respectivement. Le modèlequ'ils utilisent (DUSTY ; Ivezi¢ & Elitzur, 1997) résoud les équations du transfert de rayon-nement, dans un environnement sphérique, sans traiter le chauﬀage stochastique des grains.Ils trouvent une distribution de taille dominée par les gros grains. Cette diﬀérence est vrais-semblablement due à la destruction des petits grains, au voisinage des SSCs, similairement àce qui est observé dans les AGNs (Maiolino et al., 2001a,b). Le fait que les SSCs dominent ladistribution spectrale d'énergie, dans ces études, rend la comparaison de leurs résultats avecles nôtres, diﬃcile.
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Le but de cette thèse était d'étudier les milieux interstellaires de faible métalli-cité. Ceux-ci sont intéressants, en raison de leur probable similitude avec celui desgalaxies primordiales que l'on ne peut pas encore observer. Je me suis, pour cela,concentré sur un échantillon de galaxies naines proches, aﬁn de pouvoir menerune étude détaillée, multi-longueurs d'onde, et modéliser leur distribution spectraled'énergie de poussière.
H.1 L'apport de cette étude à la connaissance des envi-ronnements de faible métallicité
H.1.1 Le point de vue de l'infrarouge moyenL'étude spectroscopique, en infrarouge moyen, menée au chapitre D, est la première dece genre portant sur un échantillon de galaxies naines. Les études précédentes, listées à lasection D.2, ne portaient, chacune, que sur une galaxie donnée. Dans le papier I et dansla section D.3, nous avons eﬀectué une synthèse de ces observations, et avons esquissé lespropriétés qui s'en dégagent. L'émission des bandes aromatiques est faible. Elles sont présentes dans les irrégulièresquiescentes, comme NGC1140, mais sont absentes, lorsque l'activité de formation d'étoi-les est intense, comme dans II Zw 40 et 30Doradus. Les porteurs de ces bandes  lesPAHs  sont probablement détruits par le champ de rayonnement extrême, régnantdans ces régions. Celui-ci est plus faiblement écranté, dans un environnement de faiblemétallicité, en raison de la déﬁcience en poussière.
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 Le spectre des plus actives de ces galaxies ressemble qualitativement à celui de régionsH ii Galactiques. Il est dominé par un continuum de petits grains raide, et révèle d'in-tenses raies ioniques, en particulier les raies [S iv] 10:51m et [Ne iii] 15:56m. Cependant, cette analogie n'est pas totale. Les corrélations tracées à la section D.3.2.1montrent que les galaxies naines de notre échantillon n'occupent pas la même place dansles relations I(7:7m)/I(11:3m) versus I(6:2m)/I(11:3m) et I(8:6m)/I(11:3m)versus I(6:2m)/I(11:3m). Ce comportement traduit des diﬀérences structurelles dansles molécules PAHs.Au ﬁnal, les spectres en infrarouge moyen nous ont permis d'avancer que, outre leur faibleabondance, les PAHs pourraient avoir une structure diﬀérente, dans les environnements defaible métallicité, de celle dans les milieux interstellaires de métallicité normale. Cette diﬀé-rence structurelle est à relier à l'évolution de la poussière, dans ces galaxies.
H.1.2 Les propriétés globales des grainsJ'ai présenté, au chapitre G, la modélisation des distributions spectrales d'énergie de pous-sière de quatre galaxies naines. C'est la première étude mettant en ÷uvre la modélisation desdistributions spectrales d'énergie de galaxies naines, utilisant les contraintes sur l'émission despoussières, sur le rayonnement stellaire, et sur les raies du gaz, de manière cohérente. Avantces études, la plupart des distributions spectrales d'énergie de poussière des galaxies nainesétaient ajustées par deux ou trois corps noirs, contraints essentiellement par les données IRAS.Nous avons franchi un pas. L'approche adoptée dans les papiers II et III est particulièrementinnovante sur les points suivants : elle porte sur plusieurs (quatre) galaxies naines, et permet donc, bien que l'échantillonne soit pas statistique, de généraliser, dans une certaine mesure, les résultats obtenus ; elle utilise le continuum de poussière observé par ISOCAM, en mode CVF, entre 5 et16m, qui est une contrainte forte ; elle utilise les données SCUBA à 450 et 850m et le ﬂux MAMBO, à 1.2mm, contrai-gnant la composante de poussière froide ; le modèle utilisé prend en compte diﬀérents aspects (diagramme du papier II) :1) variation de la distribution de taille, pour ajuster le spectre émis ;2) contraintes sur le champ de rayonnement interstellaire, à partir d'observations ducontinuum stellaire et des raies nébulaires ;3) cohérence entre émission et extinction, par dérougissement des données avec lacourbe d'extinction synthétisée, et itération du processus.
Cette modélisation nous a permis de contraindre, à partir de l'émission, la distribution detaille des grains, et la masse de chaque composante. Les autres propriétés découlent de là.La distribution de taille des grains dominant l'émission est similaire à une distributionMRN après le passage d'un choc. Elle est composée principalement de petits grains, derayon a ' 3  4 nm. Ce résultat est l'un des plus robustes de cette étude.Le mode de chauﬀage auquel sont soumis les grains dominant l'émission est stochastique,en raison de leur faible taille. Ce résultat remet en cause la validité des précédentesétudes qui prétendaient étudier la poussière, dans ces galaxies, en la décrivant par descorps noirs  à l'équilibre thermodynamique, par déﬁnition.La courbe d'extinction globale synthétisée présente une quasi-linéarité en 1=, ce qui estl'une des caractéristiques des extinctions dans les nuages de Magellan. La deuxième
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caractéristique, qui est la faiblesse de la bande à 2175Å, n'est pas clairement établiepar notre modèle, même s'il semble qu'il y ait une légère tendance vers un rapportsilicate sur carboné plus grand que le rapport Galactique. Ce rapport n'est pas contraintde manière ﬁable, comme on peut le constater sur les barres d'erreur données dans lepapier III. Toutefois, l'extinction prédite par un modèle comme ceux de Draine & Li(2001), Li & Draine (2001) ou Zubko et al. (2004), en utilisant la même distributionde taille, aurait une bande à 2175Å plus faible. En eﬀet, ces modèles expliquent cettebande par les grains carbonés de tous types confondus  à la fois PAHs et grains solides.La déﬁcience en PAHs aurait, par conséquent, un rôle dans la diminution du  bump .Un excès d'émission submillimétrique est observé dans chacune de nos galaxies. Nouspensons que l'interprétation la plus probable de cet excès est l'émission de grains trèsfroids, de température T = 5  9K, enfouis dans des c÷urs denses, écrantés du rayonne-ment stellaire, chauﬀés uniquement par le rayonnement poussiéreux. Cette composantede poussière très froide contient une fraction importante (40  80%) de la masse. Cetteétude revoie donc à la hausse la masse de poussière de ces galaxies. Les rapports gaz-sur-poussière sont plus élevés ou égaux à ceux que l'on attendrait en supposant uneproportionnalité entre la métallicité et la masse de poussière.Il est toujours diﬃcile de diﬀérencier, parmi ces résultats, les propriétés dues à la faiblemétallicité du milieu interstellaire, de celles dues à l'activité de formation d'étoiles. Il sembleque la petite taille des grains, ainsi que la pente de la courbe d'extinction soit plutôt un eﬀetde ﬂambée de formation d'étoiles (Mas-Hesse & Kunth, 1999 ; Weingartner & Draine, 2001).De plus, on observe des courbes d'extinction ayant les caractéristiques de celle du petit nuagede Magellan, dans la Galaxie (Valencic et al., 2003), et inversement, des courbes d'extinctionGalactique dans certaines lignes de visée du petit nuage de Magellan (Gordon & Clayton,1998). En revanche la valeur du rapport gaz-sur-poussière, traduisant la déﬁcience en grains,par rapport à la valeur Galactique, est clairement un eﬀet de faible métallicité.
H.2 Perspectives : les ramiﬁcations futures de ce projet
H.2.1 Exploitation des spectres ISOL'étude présentée au chapitre D n'est pas terminée. Il y a encore beaucoup d'informationsà tirer des intensités des diﬀérentes composantes spectrales obtenues, sur notre échantillon.Il serait intéressant d'étudier les relations entre rapports de raies ioniques et de faire interve-nir l'intensité du continuum des petits grains. Par ailleurs, il est important de compléter nosdonnées par des estimateurs des conditions physiques, comme l'intensité du champ de rayon-nement, G0, et la densité électronique, ne. Nous comptons également quantiﬁer clairement ladiﬀérence entre les méthodes de décomposition spectrale. Ces diﬀérentes propositions sont encours de discussion avec les collaborateurs.
H.2.2 Sophistication de l'approche théoriqueL'hypothèse la plus contestable dans l'étude présentée au chapitre G est de considérer quel'on peut modéliser la distribution spectrale d'énergie globale d'une galaxie, même naine, sansprendre en compte la variation des conditions physiques à l'intérieur de la galaxie, et sanstransfert de rayonnement. La présence d'une composante de poussière très froide pourrait êtrele signe de la limitation de cette approche. C'est la prochaine étape de cette étude à laquelleje m'attellerai, en post-doctorat.
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J'ai obtenu un NRC fellowship au NASA/Goddard Space Flight Center, pour travailleravec Eli Dwek. Nous appliquerons à nos données un modèle de transfert de rayonnement, enmilieu grumeleux (CLUMPY ; Városi & Dwek, 1999), pour tenter de résoudre cet énigme, et parla même occasion, contraindre plus précisément le rapport de composition silicate/carboné.Nous appliquerons ce modèle à un échantillon de galaxies plus varié, couvrant une large gammede champs de rayonnement, d'activités de formation d'étoiles, de métallicités, de morphologies,etc.
H.2.3 Préparation et mise à proﬁt des missions à venir
Astro-F SOFIA Herschel ALMA JWSTDate 2004 2005 2007 2007  2011 2011 1:8  200m 5  300m 60  670m 0:35  10mm 0:6  28m
Tableau H.1: Futures missions spatiales, aériennes et terrestres en infrarouge et sub-millimétrique. Astro-F, Herschel et le JWST sont des satellites, SOFIA est un avion et ALMA est unréseau d'antennes.Les résultats présentés dans cette thèse n'ont pu l'être que grâce à la richesse et à lasensibilité des données ISO, IRAS, SCUBA et MAMBO. En toute logique, le projet de post-doctorat, mentionné au paragraphe précédent, tirera partie des observations de Spitzer/SIRTF.Les prochains observatoires (tableau H.1), qui ont été évoqués en introduction, seront d'unegrande aide pour avancer dans la compréhension de ces propriétés. Le tableau H.1 montreque nous allons disposer, pour la première fois, d'observations du gaz et de la poussière, à denombreuses longueurs d'onde, au delà de 200m.Comment pouvons-nous exploiter cette multitude de données nouvelles, pour en extraireles informations physiques les plus pertinentes ? Les six bandes de Herschel, en particulier, sontdes contraintes fortes sur le continuum submillimétrique. Ces données nécessitent d'aﬃner laconnaissance des propriétés optiques submillimétriques d'analogues de grains interstellaires,en laboratoire. Par ailleurs, la spectroscopie de raies de structure ﬁne, en infrarouge loin-tain, comme les raies [C ii] 158m et [O i] 63m, donne des informations sur le facteurde remplissage du milieu interstellaire de ces galaxies, en utilisant un modèle de région dephotodissociation. Ce facteur de remplissage est utile pour modéliser le transfert de rayonne-ment dans un milieu  grumeleux . Les spectres obtenus avec Spitzer/SIRTF permettront decontraindre plus précisément le gaz ionisé et les régions H ii. Toutes ces informations, que nouspouvons ajouter à notre modèle simple, doivent être cohérentes entre elles et avec l'évolutionchimique des galaxies, décrite par un modèle comme celui de Dwek (1998).Nous sommes également capables, à partir des résultats que j'ai présenté, de préparer desobservations. Par exemple, la ﬁgure H.1 montre les redshifts maximaux auxquels des galaxiesnaines, ayant les caractéristiques de celles étudiées dans cette thèse pourront être détectés,dans quelques bandes très utilisées.
Note Technique :
La ﬁgure H.1 a été construite en utilisant la distribution spectrale d'énergie synthétiséede NGC1569 (chapitre G ; Galliano et al., 2003). Cette distribution spectrale d'énergie a étédécalée vers le rouge, et son ﬂux, diminué pour tenir compte de la distance. La conservation
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Figure H.1: Limite de détection de nos galaxies naines en fonction de la distance. Lavariation du ﬂux avec le décalage spectral est tracée pour la bande SCUBA à 850m, la bandeSPIRE (caméra embarquée à bord d'Herschel) à 360m, et la bande MIPS (caméra embarquée àbord de Spitzer/SIRTF) à 24m. Notations :  est l'éclairement monochromatique, et z, le décalagespectral cosmologique.
de l'énergie, entre le référentiel où est observée la galaxie (obs) et celui où on la place (z),s'écrit : ()obs  4d2obs = ()z  4d(z)2; (H.1)où  est la fréquence,  , l'éclairement monochromatique, dobs, la distance à laquelle se trouvela galaxie, et d(z), la distance à laquelle on la place, en fonction du redshift, z. J'ai donctracé : z = (1 + z) obs  obs1 + z  dobsd(z)2 : (H.2)
La distance d(z) a été calculée en utilisant (Peacock, 1999) :
d(z) = (1 + z) cH0
Z z0 dz0p
mat(1 + z0)3 +
 +
rad(1 + z0)2 ; (H.3)
avec les valeurs courantes H0 = 70 km s 1Mpc 1, 
mat = 0:3, 
rad = 0 et 
 = 0:7.Les seuils de détection sont ceux donnés, pour une détection à 5  ﬀ, après un tempsd'intégration relativement long  10 heures sur SCUBA, 1 heure sur SPIRE et 10 minutes surMIPS.
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Le résumé de mon activité scientiﬁque
La nature du travail que j'ai fourni, au long de ces trois années, est relativementvariée. Les principaux aspects en sont les suivants.
Les observations
Les observations au solJ'ai participé à trois missions d'observation, au cours de ma thèse : (i) deux semaines auJCMT, à Hawaii, en décembre 2000 et janvier 2001 (ii) une semaine au radiotélescope de 30mètres de l'IRAM, en janvier 2002 et (iii) une semaine au SEST, à La Silla, au Chili, enseptembre 2002 (chapitre F). Cet aspect comporte plusieurs étapes :1) l'écriture des demandes de temps de télescope, incluant la justiﬁcation scientiﬁque et ladescription détaillée des observations qui seront menées ;2) l'observation, à proprement parler, au télescope, nécessitant des adaptations en tempsréel de la stratégie prévue à l'origine ;3) la réduction des données collectées, aﬁn de pouvoir les interpréter.J'ai accordé une attention toute particulière à cette dernière étape. L'évolution temporelledes calibrateurs SCUBA (section F.4.2) en est un exemple. J'ai également tenté d'importerdes techniques d'une longueur d'onde, à une autre, comme par exemple, la construction d'unecarte de bruit, pour les données SCUBA (ﬁgure F.9), inspirée du traitement des donnéesISOCAM. Dans la mesure du possible, je me suis eﬀorcé d'estimer les incertitudes sur mes ﬂux,en identiﬁant les diﬀérentes sources d'erreur. Tout cela a demandé l'écriture de nombreusesprocédures de réduction de données.
L'analyse des données d'archiveEn plus des données collectées directement au télescope, j'ai réduit des données brutes,retirées dans l'archive du satellite ISO (chapitre C). Ces données étaient essentiellement desobservations eﬀectuées avec ISOCAM  aussi bien des bandes larges que les spectres présen-tés au chapitre D  mais aussi des observations ISOPHOT. Il était important, pour cetteétude, de les réduire précisément. De la même manière que pour les observations au sol, j'aitenté de raﬃner le traitement, en considérant chaque cas individuellement. Par exemple, j'aiexpérimenté diﬀérentes méthodes de soustraction du fond zodiacal (section C.3.2.1), j'ai systé-matiquement vériﬁé la platitude à grand rayon de mes courbes de croissance, lorsque cela avaitun sens. J'ai cherché à identiﬁer les diﬀérentes sources d'erreur, aﬁn d'évaluer les incertitudes(section C.3.2.2).
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La construction d'un ensemble cohérent d'observationsLa collecte de données dans la littérature est une tâche fastidieuse, en raison de la non-homogénéité des conditions d'observations. L'approche multi-longueurs d'onde nécessite unecompréhension détaillée de chaque point de la distribution spectrale d'énergie observée. J'aieﬀectué ce travail pour mes galaxies naines (chapitre G), à la fois pour échantilloner le plusﬁnement possible mes distributions spectrales d'énergie, et pour retirer les contaminationsnon-poussiéreuses (chapitres C et F).
L'interprétation
L'analyse spectraleL'analyse spectrale, présentée au chapitre D, m'a demandé d'étudier les diﬀérentes ap-proches utilisées, dans la littérature (ﬁgure D.3). J'ai dû choisir une méthode me permettantd'ajuster la grande variété de spectres que j'ai eu à analyser (annexe II). J'ai dû, pour cela,mettre en ÷uvre informatiquement ces méthodes, et eﬀectuer de nombreux tests, jusqu'à ar-river à la procédure présentée à la ﬁgure D.4, applicable à tous les spectres. La diﬃculté dece travail résidait dans la diversité des sources, chacune ayant des caractéristiques spectralesdiﬀérentes.
La modélisationLa modélisation, avec les observations et la réduction de données, constitue l'une des ac-tivités qui m'a le plus accaparé. Je n'ai pas précisément écrit de modèle, mais j'ai recherchéune stratégie me permettant d'utiliser diﬀérents modèles déjà existants  comme le modèle deDésert et al. (1990), PÉGASE et CLOUDY  de manière cohérente. La procédure employée dansles papiers II et III (Galliano et al., 2003, 2005a) est la partie la plus innovante de cette thèse.Elle a nécessité :1) de me familiariser avec les modèles utilisés et avec les phénomènes physiques qu'ilsdécrivent ;2) de trouver une stratégie, permettant de modéliser les distributions spectrales d'énergie,de manière simple, en levant les dégénérescences ;3) d'écrire les programmes (Fortran 90, IDL), appelant les diﬀérents codes, et permettantd'itérer le processus décrit dans le papier II, et de minimiser le 2.Cette modélisation a été eﬀectuée de manière complète sur quatre galaxies naines (chapitre G).
La publicationEnﬁn, l'écriture des publications m'a demandé un investissement important. J'ai écrit deuxarticles en premier auteur (les papiers II et III ; Galliano et al., 2003, 2005a). J'ai participéactivement à l'écriture d'un article, en tant que second auteur (le papier I ; Madden et al.,2005), et à un autre, en troisième auteur (Xilouris et al., 2004). Deux articles  un en premierauteur, l'autre en second  sont en préparation (Galliano et al., 2005b ; Dwek et al., 2005).L'écriture de ces publications ne s'est pas cantonnée à la simple description de nos résultats.J'ai essayé, dans la mesure du possible, d'exploiter certaines pistes, comme le calcul des rayonsde transition entre les deux modes de chauﬀage (Galliano et al., 2003, 2005a), et de vériﬁerles valeurs numériques obtenues par des calculs d'ordre de grandeur simples.
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Par ailleurs, j'ai consacré du temps à l'écriture de ce manuscrit  en particulier, la partie I aﬁn qu'il puisse servir de point de départ à un éventuel prochain étudiant, qu'il me served'aide-mémoire, et aussi, par plaisir.
Have fun !John Mathis, Conclusion talkAstrophysics of Dust, Estes Park, Colorado, mai 2003
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Intensités des bandes aromatiques dans
notre échantillon
Cette annexe contient les ﬂux des bandes aromatiques, calculés à partir desspectres de l'annexe II, en suivant la méthode décrite à la section D.1.2.2. Laﬁgure D.8 utilise ces valeurs.
Source I(6:2 m) I(7:7 m) I(8:6 m) I(11:3 m)Nom ? en 10 15 W m 2Galaxies nainesII Zw40 (2400) . 3:4 . 5:7 . 0:05 . 0:01NGC1140 (2000) 1:8 0:7 4:5 1:0 0:73 0:20 1:27 0:15(4000) 2:6 1:2 5:3 1:4 0:55 0:18 1:69 0:22NGC1569 (1200) 3:0 1:5 6:2 1:5 3:1 0:9 3:1 0:3(12000) 16:0 7:4 37 11 22 9 26:5 4:2NGC5253 . 23 . 26 . 7 . 16Nuages de Magellan30Doradus (6000) 213 22 604 34 398 23 313 12(12000) 558 43 1622 78 1004 51 960 37SMC B1#1 37 6 75 11 23 3 38 6SMC N66 (3000) 8:0 3:1 20:2 5:8 8:8 2:2 12:7 1:9(12000) 56 12 163 24 77 13 75 11Galaxies spiralesM51 (8000) 81 6 234 13 79 6 70 5(14000) 133 10 408 23 150 14 142 13M83 (5000) 162 8 419 16 161 7 118 5(20000) 527 25 1022 39 456 18 389 14NGC613 (2000) 11:7 3:5 35 6 9:6 2:4 8:2 1:0(6000) 23 12 51 14 13:3 6:3 12:2 2:6NGC1097 (4000) 57 4 158 9 48:5 3:3 40:4 2:6(10000) 78 9 203 14 60 6 54 4NGC1365 (4000) 86 5 224 9 68 3 46:3 2:0(10000) 134 9 307 14 92 5 72 3NGC6946 (4000) 76 4 203 8 71 3 47 3(14000) 215 28 518 32 185 13 163 7Galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles et noyaux actifs
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Source I(6:2 m) I(7:7 m) I(8:6 m) I(11:3 m)Nom ? en 10 15 W m 2Arp220 (1000) 32 21 80 20 80 37 43 22(2000) . 62 77 25 45 31 30 17Arp299 (1000) 23 6 52 7 26 4 3:5 0:4(2400) 41 9 114 15 52 8 13:4 1:6Centaurus A (1000) 46 9 73 9 5:9 1:1 16:8 1:8(3000) 79 16 161 17 43 7 33:9 3:4Circinus (1000) 438 34 523 32 42:5 2:6 41:4 2:6(4000) 675 39 1540 65 393 18 364 16IC 342 (1200) 37:3 1:9 84:5 33:5 50:6 2:9 43:2 1:8(4000) 75 4 203 9 105 6 84:3 3:4IR23128 (1000) 3:6 1:0 9:6 1:4 3:5 0:8 1:8 0:2(2000) 6:4 2:3 16:8 3:4 3:8 1:1 2:8 0:4M82 (2400) 930 40 2770 100 854 31 491 18(6000) 1988 75 6120 220 1832 66 1259 46NGC253 (1000) 184 10 523 25 208 11 95 5(4000) 446 22 1392 56 630 30 367 16NGC520 (3000) 42:9 3:4 112:3 5:4 37:4 2:4 26:7 1:4NGC3256 (1000) 15:8 3:3 43:4 5:4 14:0 3:3 12:4 1:6(2400) 67 9 197 15 73 9 53 4NGC4945 (2000) 285 15 917 42 310 21 131 7(6000) 269 19 1030 48 293 23 190 9NGC6240 (1000) 14:9 1:7 37:2 2:5 9:6 1:1 10:7 0:7(2000) 23:4 4:3 51:2 4:6 9:9 1:6 21:8 1:9Régions H iiIR12331 115 6 237 6 69 6 35 6IR15384 637 9 1965 23 654 15 489 9IR18317 634 13 1859 14 389 5 327 6IR22308 249 5 776 14 212 5 229 16IR22308 249 5 776 14 212 5 229 16IR23030 198 12 344 15 68 2 90:8 3:5IR23133 456 7 1156 17 235:5 1:9 364 10Orion1 289 8 684 11 108:7 2:3 159:6 3:6Orion2 974 5 2635 29 640:3 7:8 759 21Orion3 710 9 1287 23 202:6 8:1 478:4 2:7
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Annexe II
Spectres ISO ajustés
II.1 Galaxies naines . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 217II.2 Nuages de Magellan . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 220II.3 Galaxies spirales . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 222II.4 Galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles et noyaux actifs . . . . 227II.5 Régions H ii . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 236Cette annexe contient les spectres ISO qui ont été ajustés pour obtenir les ré-sultats présentés à la section D.3. Les principales informations sur les sources sontcontenues dans le tableau D.3. Nous présentons ici, même les spectres qui ont étérejetées.
II.1 Galaxies naines
Figure II.1: IIZw40 dans 2400. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.2: NGC1140 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.3: NGC1140 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.4: NGC1569 dans 1200. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.5: NGC1569 dans 12000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.6: NGC5253. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
F. Galliano Version ﬁnale
220 Annexe II. Spectres ISO ajustés
II.2 Nuages de Magellan
Figure II.7: 30Doradus dans 6000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.8: 30Doradus dans 12000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.9: SMC B1#1. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.10: SMC N66 dans 3000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.11: SMC N66 dans 12000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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II.3 Galaxies spirales
Figure II.12: M51 dans 8000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.13: M51 dans 14000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.14: M83 dans 5000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.15: M83 dans 20000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.16: NGC613 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.17: NGC613 dans 6000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.18: NGC1097 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.19: NGC1097 dans 10000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.20: NGC1365 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.21: NGC1365 dans 10000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.22: NGC6946 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.23: NGC6946 dans 14000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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II.4 Galaxies à ﬂambée de formation d'étoiles et noyauxactifs
Figure II.24: Arp220 dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.25: Arp220 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.26: Arp299 dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.27: Arp299 dans 2400. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.28: Centaurus A dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.29: Centaurus A dans 3000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.30: Circinus dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.31: Circinus dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.32: IC 342 dans 1200. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.33: IC 342 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.34: IR23128 dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.35: IR23128 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.36: M82 dans 2400. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.37: M82 dans 6000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.38: NGC253 dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.39: NGC253 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.40: NGC520 dans 3000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.41: NGC1068 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.42: NGC1068 dans 4000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.43: NGC3256 dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.44: NGC3256 dans 2400. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.45: NGC4945 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.46: NGC4945 dans 6000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.47: NGC6240 dans 1000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.48: NGC6240 dans 2000. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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II.5 Régions H ii
Figure II.49: IR12331. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.50: IR15384. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.51: IR18317. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.52: IR18434. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.53: IR21190. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.54: IR22308. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.55: IR23030. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.56: IR23133. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Figure II.57: Orion1. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.58: Orion2. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
Figure II.59: Orion3. L'ajustement est à gauche, les résidus sont à droite.
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Annexe III
Calculs d'ordres de grandeurs relatifs aux
poussières
Cette annexe a pour but de donner quelques équations simples et valeurs numé-riques importantes, aﬁn de calculer des ordres de grandeurs de propriétés des pous-sières. Les deux problèmes traités sont : (i) l'estimation d'une masse de poussièredont l'on connaît la température et l'émission submillimétrique (ii) l'estimationde la profondeur optique d'un écran de poussière dont l'on connaît la densité decolonne. Les recettes données ci-dessous peuvent servir de première analyse pourse faire une idée des quantités en jeu, mais elles ne constituent en aucun cas unedémarche détaillée, rigoureuse.
III.1 Masse de poussière froide à partir d'observationssubmillimétriquesLa littérature foisonne de distributions spectrales d'énergie ajustées par seulement un oudeux corps noirs modiﬁés. Quand les observations font défaut, c'est la seule chose que l'on peutfaire. Pour déduire la masse de poussière correspondant à ce corps noir, la première hypothèseest que les grains sont à l'équilibre thermodynamique avec la source de rayonnement qui leschauﬀe. Autrement dit, on suppose qu'il n'y a pas de ﬂuctuations de température. Si cettehypothèse n'est pas vériﬁée, alors on sous-estime la masse de poussière, car seule une fractiondes grains se trouve aux alentours de la température moyenne (Teq), à un moment donné.Ensuite, on suppose que les grains ont tous la même taille a. L'intensité monochromatiqueémise par un tel grain, à la longueur d'onde 0, est telle que (équation B.14) :4  I(a; 0) = Qabs(a; 0) 4B(Teq; 0): (III.1)Si la source si situe à la distance D, l'éclairement monochromatique,  , est tel que :4D2  (0) = Ngraina2  4I(a; 0); (III.2)où Ngrain est le nombre de grains. Ce nombre de grains est relié à la masse de poussière, Mgrain,par : Ngrain = Mgrain43a3grain ; (III.3)
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où grain est la masse volumique du matériau. Les équations (III.2) et (III.3) donnent :
Mgrain = 43 (0)D2grainB(Teq; 0)Qabs(a; 0)a : (III.4)Aux longueurs d'onde submillimétriques, Qabs=a est à peu près indépendant de la taille desgrains (ﬁgure B.4) et est donné par l'équation (B.8) :
Qabs(a; ) = Q0  aa0   0  : (III.5)Les paramètres , a0 et Q0 dépendent du matériau constituant le grain. Les valeurs les plusutilisées de ces paramètres sont données par Hildebrand (1983) : Q0=a0 ' 4000m 1, pour0 = 250m. Les équations (III.4) et III.5 donnent ﬁnalement :
Mgrain = 43 (obs)D2grainB(Teq; obs)Q0a0
 0
 : (III.6)
La ﬁgure III.1 représente plusieurs solutions de l'équation (III.6), pour deux valeurs de , etpour plusieurs bandes submillimétriques. Le résultat a été normalisé par le ﬂux observé et parla distance de la source.
III.2 Extinction produite par un écran de poussièreLa profondeur optique, à la longueur d'onde obs, d'un écran de poussière peut s'écrire,pour une espèce de grain donnée :
ﬁobs = Z a+a  ext(a; obs)m(a)N (a) da; (III.7)où ext(a; obs) est l'opacité d'un grain de rayon a, à la longueur d'onde obs, m(a) est la massed'un grain de rayon a, et N (a), le nombre de grains de rayons a, par unité de surface  ladistribution de taille est implicitement contenue dans cette quantité. C'est une autre façon devoir l'équation (B.21). En supposant que les propriétés des grains sont constantes sur la lignede visée, on peut exprimer l'équation (III.7) en fonction de quantités moyennes :
ﬁobs = hexti (obs) hmgrainiNgrain; (III.8)où hexti (obs) est la moyenne de l'opacité sur la distribution de taille, hmgraini est la massemoyenne d'un grain, et Ngrain, la densité de colonne des grains. La ﬁgure III.2 montre lecomportement de hexti (), pour des graphites et des silicates, dans le cas de la distributionde Mathis et al. (1983).
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Figure III.1: Évolution de la masse de poussière froide en fonction de sa températurepour deux valeurs de l'indice d'émissivité ( = 1 ou 2). Les ﬂux sont pris à 450, 850 et 1200m.Notations : Tgrain est la température du corps noir modiﬁé ajusté aux observations, , son l'indiced'émissivité, Mgrain, la masse de poussière correspondante, (obs), l'éclairement monochromatiqueobservé à la longueur d'onde obs, et D, la distance de la source observée.
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Figure III.2: Opacités de graphites et silicates pour la distribution de taille MRN (Mathiset al., 1983), avec les propriétés optiques de Draine & Lee (1984). Notations : grain est l'opacité desgrains, et , la longueur d'onde.
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The non french readers can ﬁnd here the translation of the keywords of this thesis. Wordslike galaxie or région are very similar to the english syntax. I did not include them in thefollowing table, for clarity.
General
ajustement/ajuster . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . ﬁt/to ﬁt
amas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . cluster
ciel . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . sky
champ . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . ﬁeld
champ de rayonnement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . radiation ﬁeld
chaud/chaude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . hot
corps noir . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . black body
diﬀusion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . scattering
échantillon . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . sample
étoile . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . star
faible métallicité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . low metallicity
ﬂambée de formation d'étoiles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . starburst
formation d'étoiles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . star formation
fond infrarouge extragalactique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . CIB
froid/froide . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . cold
galaxie naine de marée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . tidal dwarf galaxy
gros grains . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . big grains
infrarouge . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . infrared
infrarouge lointain . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . far infrared
infrarouge moyen . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . mid infrared
infrarouge proche . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . near infrared
jeune . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . young
longueur d'onde . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . wavelength
milieu interstellaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . interstellar medium
naine . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . dwarf
noyau actif . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . active nucleus
nuage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . cloud
petits grains . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . small grains
poussière/poussiéreuse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . dust/dusty
raie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . line
rayon . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . radius
rayonnement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . radiation
rayonnement fossile . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . CMB
section eﬃcace . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . cross section
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taille . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . size
tiède . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . warm
très petits grains . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . very small grains
vieux/vieille . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . old
Voie Lactée . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . Milky-Way
Technical
avant-plan . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . foreground
bruit/bruité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . noise/noisy
champ plat . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . ﬂat
courant d'obscurité . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . dark
éclairement monochromatique . . . . . . . . . . . . ﬂux density in Jansky
eﬀet de mémoire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . transient
fond . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . background
mise au point . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . focus
ouverture . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . aperture
rayon cosmique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . glitch
Figures
bas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . bottom
droite . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . right
échelle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . range
gauche . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . left
gris . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . grey
haut . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . top
noir . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . black
pointillés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . dotted line
tirets . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . dashed line
trait plein . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . solid lineMoreover, some sections  like the publications  are written in English. They are high-lighted, in the table of contents, by: in English.
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